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Introduction gØnØrale
Le but fondamental de la cosmologie observationnelle est la comprØhension de l’histoire de l’univers
dans sa globalitØ. Conceptuellement l’un des moyens le plus simple pour mesurer des distances, dans la
boite à outils des cosmologistes, reste l’Øtude de l’attØnuation de la lumiŁre de chandelles standard en
fonction du dØcalage vers le rouge. Un exemple classique de ce type d’objets est celui des cØphØides dont
la relation pØriode-luminositØ, une fois calibrØe, permet la mesure de distance jusqu’à une dizaine de mØ-
gaparsecs. Les cØphØides sont donc parfaitement adaptØes à l’Øtude d’un univers proche mais leur faible
luminositØ ne permet pas leur utilisation pour la mesure de paramŁtres cosmologiques dont l’inuence
est palpable à de grandes distances. C’est ainsi qu’au cours de la derniŁre dØcennie, les supernovæ
de type Ia se sont rØvØlØes Œtre les meilleurs indicateurs de distances pour des dØcalages vers le rouge
important.
En effet, les supernovæ de type Ia, explosions d’une telle ampleur qu’elles sont aussi brillantes qu’une
galaxie toute entiŁre, ont un processus explosif remarquablement homogŁne. Le scØnario le plus cou-
ramment acceptØ est celui d’une naine blanche accrØtant la matiŁre de son compagnon dans un systŁme
binaire jusqu’à atteindre la masse critique de Chandrasekhar provoquant une rupture d’Øquilibre, un ef-
fondrement puis une explosion.
Cette relative homogØnØïtØ dans le processus d’explosion laisse penser que les SNIa sont de bons
candidats pour Œtre des chandelles standard permettant des mesures des paramŁtres cosmologiques à
grande Øchelle. Des collaborations internationales comme le Supernova Cosmology Project (SCP) et la
High Z SuperNova Search Team ont rØalisØ les premiŁres Øtudes intensives de supernovæ de type Ia
dans le but de mesurer les paramŁtres cosmologiques. Ils ont ainsi mis en Øvidence que la dispersion
au maximum des courbes de lumiŁre Øtait d’environ 40%, mais que cette magnitude au maximum Øtait
corrØlØe au temps de dØcroissante de la courbe de lumiŁre. Ils ont ainsi Øtabli de maniŁre indØpendante
des lois empiriques permettant de ramener la dispersion de ces courbes de lumiŁre à moins de 15%,
standardisant ainsi les supernovæ de type Ia. C’est à partir de la recherche et de la standardisation de
plusieurs dizaines de supernovæ de type Ia que ces deux Øquipes ont mis en Øvidence l’accØlØration de
l’expansion de l’univers. Comme la gØomØtrie de l’univers est reliØe à son contenu par les Øquations de
Friedmann, il a ØtØ possible de contraindre le contenu de l’univers et notamment de prØdire l’existence
d’une composante rØpulsive responsable de cette accØlØration.
L’analyse standard d’un objet stellaire se partage entre la photomØtrie qui Øtudie l’Øvolution de la
luminositØ de l’objet en fonction du temps (construction de la courbe de lumiŁre) et la spectromØtrie
qui permet d’identier l’objet d’aprŁs sa composition spectrale et de dØterminer sa distance d’aprŁs le
dØcalage des raies spectrales. Ce travail de thŁse porte essentiellement sur la spectroscopie des supernovæ
de type Ia.
L’analyse spectrale de supernovæ proches a permis de mettre au point des critŁres d’identication.
Par exemple, on reverra que les SNIa ne contiennent pas d’hydrogŁne et sont les seules à contenir une
importante fraction de masse de silicium. Mais toute la difcultØ rØside dans la recherche de critŁre
d’identication des spectres lorsque les dØcalages vers le rouge sont trŁs importants ( s ) et/ou lorsque
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la qualitØ des spectres rend difcile la reconnaissance des raies.
Cette thŁse s’inscrit d’une part dans le cadre de la collaboration SCP avec une participation aux
campagnes de dØcouverte de SNIa à trŁs grand dØcalage vers le rouge, du printemps 2002 et d’autre part
dans le cadre de la nouvelle expØrience SNLS (SuperNova Legacy Survey), dont le but est la dØcouverte
et le suivi de plusieurs centaines de supernovæ de type Ia en 5 ans. Pour cette derniŁre expØrience,
on attend une dizaine de SNIa par lunaison dont les dØcalages en longueur d’onde attendus vont de
Ł à  . Ces supernovæ devraient permettre une estimation de l’indice polytropique  
de l’Øquation d’Øtat de cette composante rØpulsive avec une erreur d’environ 10%. Seule l’observation
de supernovæ distantes permet de diffØrentier les modŁles dont les divergences sont plus importantes à
grand dØcalage vers le rouge.
Ce mØmoire est scindØ en trois parties et sept chapitres.
Le chapitre 1 dresse les principales caractØristiques des supernovæ d’aprŁs les caractØristiques ob-
servationnelles puis dØtaille briŁvement les mØcanismes d’explosion dont on pense qu’ils rØgissent ces
phØnomŁnes. On se concentre essentiellement sur les SNIa. On met en Øvidence la diversitØ de ces astres
et la maniŁre dont on s’en affranchi pour faire des mesures de distances de luminositØ nØcessaire pour
faire une estimation des paramŁtres cosmologiques. La fugacitØ des explosions de supernovæ est l’es-
sentiel de la difcultØ pour les dØcouvrir.
Ensuite, on dØcrit les projets scientiques dans lesquels ce travail de thŁse s’inscrit, à savoir les
observations à trŁs grands dØcalages vers le rouge de SNIa pour le SCP avec le spectrographe Keck-
ESI et la mise en place de toute la chaîne d’identication des spectres pour le SNLS acquis avec le
spectrographe FORS montØ sur le VLT. On dØcrit aussi le schØma observationnel habituellement utilisØ
pour spectrer des supernovæ .
Dans le chapitre suivant, la rØduction des donnØes spectrales est dØcrite pour les instruments de type
longue fente et Øchellette. En effet, j’explique de maniŁre dØtaillØe comment passer d’un spectrogramme
en deux dimensions à un spectre à une dimension ØtalonnØ en ux et en longueur d’onde.
Suite à la rØduction, on est en mesure d’identier l’objet d’aprŁs son spectre et conrmer, dans notre
cas, s’il s’agit d’une SNIa ou non. Dans le chapitre 4, un peu plus technique, on dØcrit les spectrographes
ESI montØ sur Keck et FORS1 montØ sur le VLT. Dans le chapitre suivant, on dØtaille les principales
caractØristiques spectrales permettant d’identier une SNIa. Étant donnØ le nombre important de spectres
attendus dans le cadre de l’expØrience SNLS, j’ai implØmentØ un programme d’identication automatisØ
utilisable en temps rØel pour une caractØrisation quasi immØdiate des spectres. Ce chapitre prØsente la
mØthode statistique utilisØe pour comparer les spectres observØs à une base de spectres de supernovæ et
de galaxies.
Ce lot de supernovæ de type Ia permet, pour la premiŁre fois, de comparer avec une assez bonne
statistique, des spectres à grand dØcalage vers le rouge avec des spectres de SNIa proches. Cette compa-
raison est essentielle pour mettre en Øvidence une Øvolution des SNIa en fonction du dØcalage vers le
rouge, si elle existe, indispensable pour ajouter des contraintes aux modŁles de cosmologie actuellement
utilisØs. Ainsi, le chapitre 6 prØsente t-il les dØtails de l’identication d’un lot de spectres du SNLS. Le
dernier chapitre dresse une comparaison des quelques vitesses d’expansion entre des SNIa locales et les
meilleurs objets de notre Øchantillon d’objets lointains an de mettre en Øvidence une possible Øvolution
en fonction du dØcalage vers le rouge.
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Chapitre 1
Les supernovæ
Introduction
Les supernovæ sont des explosions stellaires de trŁs grande ampleur au cours desquelles une frac-
tion importante de la masse de l’Øtoile est projetØe dans l’espace. Ces phØnomŁnes, classiØs comme
variables cataclysmiques, peuvent Ømettre une luminositØ comparable aux galaxies dans lesquelles elles
apparaissent. La premiŁre supernova observØe (et attestØe) est datØe de l’an 185. Une dizaine d’objets
seulement a ØtØ rØpertoriØe au cours de l’histoire et certains revŒtent une importance particuliŁre, comme
la supernova SN16041, qui semble Œtre la derniŁre supernova à avoir explosØ dans notre Galaxie. La fu-
gacitØ des phØnomŁnes (une centaine de jours) rend la dØcouverte difcile. Il faudra attendre les annØes
1930 pour que des Øtudes systØmatiques des supernovæ soient entreprises par Baade et Zwicky (Zwicky
1938). Jusqu’à la n des annØes 1970, il n’y aura pas encore de lots de donnØes importants et homogŁnes
pour faire des Øtudes systØmatiques. Toutefois, ces quelques observations avaient dØjà prouvØ qu’il exis-
tait plusieurs types de supernovæ. La variØtØ de ces explosions tient essentiellement aux caractØristiques
du progØniteur.
La premiŁre section de ce chapitre rappelle la classication des supernovæ, aprŁs avoir briŁvement
abordØ les grandes lignes de l’Øvolution stellaire. On ira plus loin dans la classication des SNIa dans le
chapitre dØdiØ à l’Øtude dØtaillØe de leurs spectres.
Ensuite, on dresse successivement les portraits des supernovæ à caractŁre gravitationnel (supernovæ
de type Ib, Ic et II, notamment) et les supernovæ thermonuclØaires, celles de type Ia qui tiennent une
trŁs grande place dans cette prØsentation. Il est à noter que ce chapitre n’a pas pour objectif de prØsenter
les supernovæ de type Ia de maniŁre exhaustive, mais plutôt de pointer les limites actuelles de la com-
prØhension de ces astres. Comme il sera vu par la suite, les supernovæ de type Ia (SNIa) prØsentent une
remarquable homogØnØitØ dans leur processus explosif, faisant d’elles des chandelles standard, astres
dont on peut Øtablir une luminositØ absolue, indispensables pour effectuer des mesures cosmologiques.
La derniŁre section sera donc consacrØe à l’utilisation de ces objets pour faire de la cosmologie.
1.1 Classification issue des observations
1.1.1 De la naissance à la mort d’une étoile
Avant de se lancer dans la zoologie des supernovæ, il est bon de rappeler l’origine de ces astres. Pour
cela, on va Ønoncer les grandes lignes de l’Øvolution stellaire tout en nous concentrant sur les scØnarios
1Pour mémoire, on utilise une nomenclature normalisée où tous les noms des supernovæ commencent par SN suivi de leur
année de découverte puis d’une lettre désignant l’ordre de découverte au cours de l’année (eg. la troisième supernova répertoriée
en 2004 est nommée SN2004C)
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qui favorisent l’Ømergence des supernovæ.
L’Øvolution des Øtoiles est gØnØralement reprØsentØe sur un diagramme de Hertzsprung-Russel (dia-
gramme HR) qui reprØsente la luminositØ absolue des objets en fonction de leur tempØrature de surface
ou, ce qui revient au mŒme, de leur couleur 2. Au cours de la vie d’une Øtoile, la luminositØ et la tempØ-
rature Øvoluent. Ces variations, reportØes sur le diagramme HR, forment une trajectoire, caractØristique
des propriØtØs de l’Øtoile. Un exemple de diagramme HR est donnØ dans la gure (Fig. 1.1).
Dans certaines rØgions denses des galaxies, il existe des sur-densitØs3 provoquant un effondrement
de la matiŁre voisine (dont les trois quarts sont de l’hydrogŁne et le quart restant, de l’hØlium dont 2%
d’autres ØlØments lourds.). Ces rØgions sont appelØes protoétoiles et, à mesure que le mØlange gazeux s’y
accumule, la pression et la tempØrature du cur augmentent à tel point que les protons sont obligØs de
fusionner entre eux. C’est le dØbut de la production de l’Ønergie nuclØaire de la protoØtoile, qui commence
à rejoindre la sØquence principale du diagramme HR. Ce cycle de production d’Ønergie est appelØ cycle
PP (proton-proton). Une étoile est née.
Cette jeune Øtoile brßle l’hydrogŁne en hØlium. Sa luminositØ est reliØe à sa tempØrature de surface
ﬁ
et son rayon (R) par la loi de Stephan : a h oø JB&1D3 ¡£¢¤3¥§¦¨  est la constante
de Stephan. L’Øtoile, en Øquilibre stable4 , Øvolue dans la sØquence principale à mesure que l’hydrogŁne
qui la constitue est brßlØ pour crØer de l’hØlium. Toute Øvolution au delà de cette sØquence dØpend de la
masse initiale de l’Øtoile. On distingue deux grands scØnarios :
si la masse de l’étoile est supérieure à 8 masses solaires, la combustion de l’hydrogŁne du cur ne
dure que quelques millions d’annØes. Cette Øtoile est chaude et trŁs lumineuse (de D  à Dª©h¬« ). Une
fois l’hydrogŁne du cur consumØ, celui-ci se contracte puisqu’il ne produit plus assez d’Ønergie pour
compenser la gravitation. Les couches externes d’hydrogŁne se compriment à leur tour et commencent
leur cycle de combustion. L’Øtoile, sufsamment chaude, brßle son hØlium central pour former du car-
bone, de l’azote, de l’oxygŁne, du nØon, du silicium et enn du fer, ØlØment le plus stable. Ces rØactions
font partie du cycle CNO dØcrit par Bethe (1940). Elles sont dØcrites par un dØplacement horizontal sur
le diagramme HR, c’est la branche horizontale du diagramme. Ainsi, vers la n de sa vie, l’Øtoile a une
structure en couches (en pelures d’oignon) constituØes de matØriel dont la masse atomique croit au fur
et à mesure qu’on avance vers le coeur. On estime que la tempØrature du cur a atteint plusieurs milliards
de degrØs et la densitØ est proche de la densitØ nuclØaire ( D$­ D® §¯Z¢ 3° ).
au contraire, si la masse initiale de l’étoile est inférieure à 8 masses solaires, du fait d’une pression
et d’une tempØrature moindre, les rØactions de combustion sont beaucoup plus lentes. Celle de l’hydro-
gŁne, en particulier, qui peut durer plusieurs milliards d’annØes. Lorsque l’hydrogŁne est ØpuisØ, il se
produit les mŒmes phØnomŁnes de contraction que prØcØdemment. Il y a Øgalement production d’hØlium
qui s’ajoute à la masse du cur qui, à ce stade, est dégénéré5 . La pression devient alors quasi indØpen-
dante de la tempØrature ce qui signie que les mØcanismes habituels qui rØgulent l’Øquilibre des Øtoiles
sont brisØs et les rØactions thermonuclØaires, trŁs sensibles à la tempØrature, peuvent s’emballer (on parle
de ash). Au fur et à mesure que l’hydrogŁne brßle en couche, les couches externes se dilatent condui-
sant à une diminution de la tempØrature de surface de l’Øtoile, il y a rougissement et augmentation de la
luminositØ. Le point se dØplace le long de la branche des géantes rouges. Au bout d’un milliard d’an-
nØes, la tempØrature du cur est sufsamment importante pour que s’initient les rØactions de fusion de
l’hØlium produisant du carbone et de l’oxygŁne. On a des ashs d’hØlium entraînant la dilatation du cur
rompant la dØgØnØrescence. De la mŒme maniŁre que dans le cas prØcØdent, l’Øtoile parcourt la branche
2En première approximation, le spectre des étoiles est bien décrit par un spectre de corps noir dont la température est la
température de surface ±B² . Ainsi, si ³k´Zµ et ³´f¶ désignent les magnitudes d’une étoile, mesurées dans deux bandes spectrales
différentes, alors la différence de magnitude ³X´Zµ@·¸³´f¶ est une fonction de la température
3Elles résultent de la propagation d’ondes de densité dans la galaxie et des collisions entre les nuages moléculaires denses.
4Cela signifie simplement que la pression interne compense la gravitation.
5On peut trouver des rappels sur la dégénérescence dans le Chapitre VI de Diu et al. (1989).
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FIG. 1.1  Diagramme de Hertzsprung-Russel. Il représente la luminosité absolue en fonction de la température
des étoiles. Lorsqu’une étoile évolue, son point sur le diagramme HR se déplace. Les étoiles jeunes, brûlant leur
hydrogène, se répartissent sur la séquence principale en fonction de leur masse initiale. Les étoiles de masses les
plus importantes sont déjà très avancées sur la séquence. Les étoiles sont d’autant plus bleues que leur température
est importante. Pour exemple, la trajectoire d’une étoile ayant les caractéristiques du soleil est tracée. On constate
que lorsque cet astre aura consumé tout son hydrogène, il va quitter la séquence principale, c’est le début du cycle
CNO. La phase de combustion de l’hélium correspond à un déplacement horizontal et donc un accroissement de
la température. Enfin, lorsque la combustion de l’hélium ne produit plus assez d’énergie pour initier la fusion du
carbone, l’étoile se refroidit et devient une naine blanche. C’est le même devenir de toutes les étoiles de moins de
8 masses solaires.
9
CHAPITRE 1. LES SUPERNOVÆ
horizontale du diagramme HR sur une pØriode d’environ une centaine de millions d’annØes. La tempØra-
ture diminue alors que la luminositØ augmente. En effet, les photons Ømis par l’Øtoile deviennent de plus
en plus durs (c’est à dire dØplacØs dans l’U.V.), et à un certain point, ils ionisent l’Øjecta d’hydrogŁne, ce
qui a pour effet de le rendre visible, sous la forme de ce que l’on appelle une nØbuleuse planØtaire.
Enn, lorsque l’ensemble de l’hØlium est consommØ, le cur de carbone et d’oxygŁne se contracte à
nouveau sous le poids de la gravitation. La combustion se fait dans une coquille dØsormais inerte, autour
de ce cur. Comme la tempØrature interne est insufsante pour que s’initient les rØactions de fusion
du carbone, ces couches externes nissent simplement de se consumer et lorsque la masse d’hydrogŁne
atteint un certain seuil ØvaluØ à environ D  º¹ « , l’Øtoile amorce son refroidissement. A ce stade, ces
Øtoiles composØes uniquement de carbone et d’oxygŁne dont la masse est infØrieure à la masse de Chan-
drasekhar ( ¥£ª ¹ « ) se refroidissent par rayonnement et terminent leur vie par la formation d’une naine
blanche. Une étoile est morte.
On verra dans la suite que ces naines blanches sont les progØniteurs favoris pour expliquer les super-
novæ de type Ia.
1.1.2 Classification observationnelle des supernovæ
La classication des supernovæ est essentiellement rØalisØe en utilisant les caractØristiques spec-
trales de celles-ci. On utilise aussi les propriØtØs photomØtriques pour distinguer des sous-classes de
phØnomŁnes.
Lorsqu’on regarde une sØrie temporelle de spectres, c’est à dire une suite de spectres observØs à
diffØrents moments de l’explosion des supernovæ, on constate que cette sØrie peut Œtre scindØe en deux
catØgories : Si les spectres sont obtenus peu aprŁs le dØbut du phØnomŁne, le milieu encore opaque au
rayonnement et les raies observØes apparaissent en absorption. On parle de phase photosphérique. En
revanche, si les spectres sont acquis plusieurs semaines aprŁs le maximum de luminositØ, les raies appa-
raissent alors en Ømission puisque le milieu est plus transparent, les photons peuvent alors s’Øchapper.
Les spectres sont dits en phase nébulaire. Ce sont principalement les spectres de la premiŁre phase qui
permettent la diffØrentiation entre les types.
1.1.2.1 Remarque sur le profil des raies
Quand la supernova explose, la matiŁre est ØjectØe à grande vitesse. Cette matiŁre s’appelle l’éjecta.
Durant cette phase, les caractØristiques spectrales Øvoluent rapidement. Dans un premier temps, l’enve-
loppe en expansion rapide est opaque au rayonnement : c’est la phase photosphØrique. On observe sur le
spectre, de larges bandes en absorption, caractØristiques d’un milieu thermiquement agitØ. La plupart de
ces raies prØsentent un prol P-Cygni dß à l’expansion rapide de la photosphŁre (Fig. 1.2)
1.1.2.2 La zoologie
Les supernovæ se diffØrencient en plusieurs variØtØs. Pour une revue exhaustive sur la spectroscopie
de supernovæ, on se reportera à (Filippenko 1997). Les deux classes principales, comme on peut le voir
dans la gure (Fig. 1.3), sont les types I et II, Øtablies par Minkowski (1941), selon la prØsence ou pas
d’hydrogŁne dans le spectre.
Pour le reste de la classication, il faut faire appel à la courbe de lumiŁre des objets.
Les courbes de lumière dØcrivent l’Øvolution temporelle de la luminositØ des objets ØtudiØs.
 Les SNIIP prØsentent une pØriode pendant laquelle la luminositØ reste à peu prŁs constante. Et la
courbe de lumiŁre forme un plateau à cet endroit.
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FIG. 1.3  Classification des supernovæ selon les éléments présents dans les spectres de la phase photosphérique.
Le chemin complètement à gauche indique le moyen de reconnaitre sans ambiguïté les spectres de supernovæ de
type Ia.
 La magnitude des SNIIL dØcroît linØairement avec le temps, aprŁs le maximum.
D’aprŁs la gure (Fig. 1.6), on remarque que les SNIa constituent la variØtØ de supernovæ la plus
brillante. AprŁs explosion, les SNIa atteignent leur maximum de luminositØ en une quinzaine de jours. On
constate en outre que les SNIb sont gØnØralement moins lumineuses que les SNIa malgrØ les similitudes
de forme de leur courbe de lumiŁre. En effet, aprŁs avoir atteint leur maximum, les SNIb dØcroissent plus
11
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FIG. 1.4  Spectres optiques de supernovæ en phase photosphérique (une semaine après le maximum de lumi-
nosité). t et ¾ représentent respectivement le temps observé après le maximum dans la bande B et le temps après
l’effondrement du cœur. D’après (Filippenko 1997).
rapidement que les SNIa. Quant aux SNIc, si la plupart d’entre elles ont la mŒme courbe de lumiŁre que
les Ib, d’autres ont une dØcroissance plus faible et bien plus proche de la courbe de lumiŁre des SNIa.
Cette catØgorie de Ic est appelØe hypernova.
Les supernovæ de type II sont moins lumineuses que les SNIa, comme l’illustre la gure (Fig. 1.6).
On constate une diffØrence d’environ 2.5 magnitudes. Ensuite, la comparaison de forme de ces courbes
de lumiŁre, permet de distinguer les II-P des II-L.
A la lecture de ce qui prØcŁde, la diversitØ des supernovæ semble dØsormais Øtablie. Il faut maintenant
relier les diverses caractØristiques observationnelles aux processus physiques mis en jeu dans les deux
grandes catØgories de spectres. Les diffØrences spectrales sont le reet de la nature du progØniteur pour
chacun des types de supernovæ. C’est ainsi que dans la suite, on explique ce que sont les supernovæ
gravitationnelles puis les supernovæ thermonuclØaires, les supernovæ de type Ia.
1.2 Les supernovæ gravitationnelles
Le scØnario habituellement ØvoquØ pour expliquer les supernovæ II est celui de l’effondrement gra-
vitationel d’une Øtoile de masse supØrieure à 8 ¹ « (eg. Woosley & Weaver (1986)). En ce qui concerne
les supernovæ de type Ib/c, malgrØ la classication, elles ont un mØcanisme d’explosion bien plus proche
12
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FIG. 1.5  Spectres optiques de supernovæ en phase nébulaire (plusieurs mois après le maximum de lumino-
sité). t et ¾ représentent respectivement le temps observé après le maximum dans la bande B et le temps après
l’effondrement du cœur. D’après (Filippenko 1997).
des supernovæ de type II que des supernovæ de type Ia. En effet, il s’agit trŁs probablement du rØsultat
de l’effondrement d’une Øtoile massive qui aurait auparavant perdu ses couches externes, du fait de forts
vents stellaires, comme il en existe pour les Øtoiles de type Wolf-Rayet.
1.2.1 Généralités
On pense (Burrows & Thompson 2003) que les progØniteurs des SNII, Ib et Ic sont des Øtoiles
massives ayant des masses comprises entre 8 et 80 ¹ « . A la n de la combustion du silicium en fer,
l’Øtoile a une structure en couches (en pelures d’oignon) de composition diffØrente depuis le fer dans
le cur jusqu’à l’hydrogŁne au niveau de l’enveloppe externe (Fig. 1.7).
Les rØactions de fusion se sont arrŒtØes au fer, l’ØlØment le plus stable de la nature, c’est à dire que
cet ØlØment possŁde l’Ønergie de liaison par nuclØon la plus ØlevØe (8.8 MeV par nuclØon). La densitØ
du cur est telle que les Ølectrons y sont dØgØnØrØs. Tout comme la naine blanche, ce sont eux qui
fournissent l’essentiel de la pression (Gourgoulhon 1999, chapitre 2). A la pØriphØrie du cur, a lieu la
fusion du silicium qui produit du fer à son tour, ce qui a pour consØquence d’augmenter la masse du
cur. Lorsque cette masse atteint la masse critique de Chandrasekhar, il y a rupture d’Øquilibre puisque
la pression des Ølectrons ne peut plus compenser la gravitation : le cur s’effondre. L’augmentation de
13
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FIG. 1.6  Allure des courbes de lumière des supernovæ dans le filtre B (centré autour de »0¿jÀÂÁºÃ*Ä*Å=Æ ). On voit
clairement que les SNIa sont les objets les plus lumineux. La courbe de lumière notée Ib est en fait une moyenne
entre la courbe de lumière d’une SNIb et d’une SNIc dont les caractéristiques spectrales et photométriques sont
relativement proches. Les supernovæ de type Ib/c et II-L ont des courbes de lumière dont la forme est relativement
similaire. On peut observer le plateau caractéristique des supernovæ de type IIP. L’exemple de la courbe de
lumière de la SN1987A montre que certains objets ne peuvent être classés dans aucune catégorie, ce sont des
objets particuliers. (Filippenko 1997).
densitØ et de tempØrature consØcutive à l’effondrement ne peut amorcer de nouvelles rØactions nuclØaires
(qui dØgageraient de l’Ønergie pour s’opposer à l’effondrement) puisque le fer ne fusionne pas de maniŁre
exothermique. Bien au contraire, la rØsistance de la matiŁre diminue car les Ølectrons - qui contribue
majoritairement à la pression - sont capturØs par les noyaux au fur et à mesure que la densitØ augmente.
De plus, une partie de l’Ønergie dØgagØe par la compression est utilisØe dans la photodissociation du fer et
ne sert donc pas à augmenter la pression. On assiste ainsi à un emballement de l’effondrement. Ce dernier
ne s’arrŒte que lorsque la densitØ nuclØaire est atteinte, environ 20ms aprŁs le dØbut de l’effondrement.
Les noyaux sont alors complŁtement dissociØs et la matiŁre est majoritairement constituØe de neutrons.
C’est l’interaction forte entre les neutrons qui entre en jeu et s’oppose à l’effondrement. Le noyau devient
brutalement incompressible alors que les couches externes continuent à s’effondrer. Une onde de choc
est alors crØØe à l’intØrieur du noyau de fer et se propage vers l’extØrieur. On parle de rebond. Si l’onde
de choc est sufsamment puissante, elle provoque l’expulsion des couches externes de l’Øtoile. C’est
ainsi qu’on explique le phØnomŁne de supernova gravitationnelle. Cependant, on sait que le choc perd
ØnormØment d’Ønergie à la rencontre des couches externes en chute quasi-libre. Environ 0.1 seconde
aprŁs le dØbut du rebond, le choc a pratiquement perdu toute son Ønergie et ne se propage plus vers
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FIG. 1.7  Représentation de la structure en couche des étoiles massives (dite aussi en “pelures d’oignon”). C’est
la représentation qu’on a de l’étoile avant son explosion.
l’extØrieur. Mais l’Ømission de neutrinos par le cur dØpose de l’Ønergie dans les couches denses en
arriŁre du choc et facilite la progression de celui-ci. Un phØnomŁne de convection supplØmentaire entre
le cur de neutrons et le choc permet un transport efcace de l’Ønergie vers le choc.
D’un point de vue ØnergØtique, on estime à ŁB1DBÇ°ºÈDÉ ® 6, l’Ønergie libØrØe par l’effondrement gravi-
tationnel dont 99% sous forme de neutrinos. Il reste environ 1% pour l’Ønergie cinØtique et 0.1% pour
l’Ønergie lumineuse (Mochkovitch (1994)).
MalgrØ l’apparente standarditØ du processus d’explosion, il faut souligner que les caractØristiques
de la supernova sont trŁs variables et dØpendent fortement de l’Øtat initial du progØniteur (sa masse).
Ainsi, les Øtoiles de fortes masses sont capables d’Øjecter tout ou partie de leur matiŁre dont la compo-
sition inuera grandement sur la luminositØ de l’objet et bien sßr sur les caractØristiques spectrales. Et,
ainsi qu’on l’avait abordØ auparavant, l’absence d’hydrogŁne dans le spectre des SNIb/c s’expliquerait
par l’expulsion d’une grande partie de l’enveloppe bien avant l’effondrement laissant à nu les couches
constituØes d’ØlØments plus lourds. Cet argument est bien illustrØ par la gure (Fig. 1.4) oø le spectre de
la supernova de type Ic contient des ØlØments lourds (SiII, FeII, CaII) alors que le spectre de la supernova
de type II n’en contient pas à cet âge. Ils apparaîtront plus tard comme le montre la gure (Fig. 1.5). On
voit sur cette gure que le spectre exhibe bien moins d’ØlØments lØgers, au prot d’ØlØments plus lourds,
comme le prØvoit le modŁle d’explosion.
Il faut souligner que mŒme au sein des supernovæ de type II, il existe au moins deux sous-catØgories :
SNIIP, SNIIL, diffØrentiables par la forme de la courbe de lumiŁre. Spectralement, on les diffØrencie par
l’absence de raie ÊWË (Filippenko (1997)). Cette diffØrence entre ces deux types de II proviendrait de la
61 erg = ÌÎÍ*ÏÐ Joules
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diffØrence de taille des enveloppes d’hydrogŁne.
1.2.2 Un peu de nucléosynthèse
La plupart des ØlØments lourds, c’est à dire ayant une masse atomique plus importante que celle de
l’hØlium, ont ØtØ synthØtisØs dans les Øtoiles. Mais les plus lourds d’entre eux, dont la masse atomique
dØpasse celle du fer, sont, semble-t-il, synthØtisØs dans les supernovæ de type II. Ainsi une bonne partie
du silicium est fusionnØe en noyaux du pic de fer, notamment, le nickel Ç©DÑjÒ radioactif. Ces ØlØments
sont intensØment bombardØs par des neutrons engendrant la crØation d’ØlØments encore plus lourds dits
de processus r (rapide). Si l’essentiel de l’hØlium est synthØtisØ lors la nuclØosynthŁse primordiale, les
supernovæ de type II modient l’abondance de cet Ølement. Elles sont aussi à l’origine de l’abondance en
ØlØments tels que le carbone (C) et l’oxygŁne (O), ØlØments dits de processus s (slow). Elles contribuent
aussi à l’enrichissement de l’univers en hØlium (He). On pourra trouver plus d’informations sur ces
rØactions de capture neutronique dans (Thielemann et al. (1998)). La gure thØorique (Fig. 1.8) qui
reproduit les abondances des ØlØments stables dans l’univers, fut conrmØ avec l’analyse de la supernova
de type II, apparue dans le grand nuage de Magellan, SN1987A.
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FIG. 1.8  Schéma décrivant l’abondance théorique des éléments lourds synthétisés par les SNIa et les SNII
(avec un rapport de production de 30 entre les deux catégories). Les rapports d’abondances sont normalisés à
l’unité pour le ÓÕÔfÖØ× . Ces abondances théoriques ont été confirmées par les observations des supernovæ. Extrait
de Nomoto et al. (1997).
1.2.3 Les événements particuliers
Enn, pour nir sur les supernovæ de type gravitationnel, il faut noter que pour toutes les catØgories
abordØes auparavant, il a ØtØ observØ des objets particuliers. C’est le cas des hypernovæ7 dont les caractØ-
ristiques spectrales s’apparentent à celles des SNIb/c avec, cependant, des raies d’absorption plus larges
(Fig. 1.9). On peut citer par exemple le cas de SN1998bw compatible spectralement avec une SNIc, avec
une luminositØ 10 fois supØrieure à une SNIc normale. Cette supernova a ØtØ dØcouverte fortuitement
dans la fenŒtre de recherche d’un sursaut gamma (GRB), GRB980425, moins d’un jour aprŁs le sursaut
(Nomoto et al. 2001). Les simulations des auteurs ont montrØ que ces objets auraient eu des progØniteurs
7On désigne par hypernovæ, les événements dont l’énergie cinétique est plus grande que ÌÍVÙNÚÛÜÞÝ .
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dont la masse initiale de Ç© ÑjÒ formØe aurait ØtØ plus importante que la moyenne des SNIc.
La supernova SN1997ef (Nomoto et al. 2001) semble aussi rØsulter de l’explosion d’une Øtoile particu-
liŁrement massive ( ¥ ¹ « ).
4000 6000 8000
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SN 1998 bw, 11 May, t=16 days
SN 1997 ef, 5 Dec, t=15 days
SN 1994 I, 9 Apr, t=13 days
SNe Ic near maximum
FIG. 1.9  Spectres observés de supernovæ de type Ic sn1998bw, sn 1997ef et sn1994i. La largeur des raies
spectrales conduit à penser que l’énergie cinétique dégagée lors de l’explosion est extrêmement importante. .
SN1994i est une SNIc normale. On constate la grande différence de structure spectrale qui est dûe à la vitesse
d’expansion qui mélange les raies entre elles, dans le spectre de SN1998bw. Extrait de Nomoto et al. (2001).
On ne pourrait pas nir cette partie sans mentionner la trŁs cØlŁbre supernova SN1987A qui fut pro-
bablement la supernova la plus ØtudiØe de toute l’histoire de l’astronomie. Cette SN a explosØ dans le
grand nuage de Magellan. Son spectre montre une quantitØ anormale d’hØlium, d’azote entre autres (cf.
Sonneborn et al. (1997)), et une courbe de lumiŁre dont le maximum est faible comparØ à une SNIIP ha-
bituelle, suivi d’une dØcroissance rapide en 20 jours (Fig. 1.6). Des observations antØrieures ont montrØ
que le progØniteur (Sk 202-69) Øtait une gØante bleue (astre relativement compact) alors qu’on pensait
que les Øtoiles qui deviennent supernova à la n de leur vie sont des gØantes rouges (Woosley et al. 1987).
On peut trouver plus de dØtails sur cet objet particulier dans Bethe (1990) notamment.
En bref, si les grandes lignes des processus gravitationnels (appelés aussi core collapse) semblent
compris, il n’en demeure pas moins qu’il existe une très grande diversité, illustrée par les quelques cas
particuliers mentionnés (dont le nombre s’accroît avec l’intensification des recherches de supernovæ),
due aux propriétés du progéniteur, sa masse totale, la masse de Ç© ÑjÒ qu’il porte. D’après les papiers de
Hamuy (2003) et Richardson et al. (2002), on a pu observer les dispersions données dans les tableaux
(Tab 1.1 et 1.2 pour les magnitudes intrinsèques.)
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Rayon ( k« ) 1.9-3.7
Masse éjectée ( ¹ « ) 0.9-10
Masse de nickel ( ¹ « ) 0.15-0.50
Energie d’explosion ( ßnD½Ç ­ erg) 1.0-60.0
Rayon ( k« ) 80-600
Masse éjectée ( ¹ « ) 14-56
Masse de nickel ( ¹ « ) 0.0016-0.26
Energie d’explosion ( ßnD½Ç ­ erg) 0.6-5.5
TAB. 1.1  Tableau illustrant la diversité observée parmi les supernovæ de type Ibc (étude réalisée à partir de 7
objets), en haut et parmi les II en bas (étude réalisée à partir de 24 objets). Tiré de Hamuy (2003) et Richardson
et al. (2002).
Type ¹aà
á âlã äæå  âçã ä ÉvØnements sur-lumineux N è
Ibc -18.04 1.39 sn1999as ( ¹éàëêíìhî ¥¥ ) 18
IIL -18.03 0.90 ïDïDï 16
IIP -17.00 1.12 ïDïDï 29
IIn -18.15 0.92 sn1997cy ( ¹éàéêðìhî Ł¥ ) 9
(a) ¹aà
á âlãºä : Magnitude intrinsŁque dans le ltre B
(b) N : Nombre d’ØvØnements
TAB. 1.2  Comparaison des magnitudes absolues des SNIb/c et
SNII. Extrait de Richardson et al. (2002).
1.3 Les supernovæ thermonucléaires : SNIa
1.3.1 Introduction
L’intØrŒt des supernovæ de type Ia s’est incroyablement accrue au cours des quinze derniŁres an-
nØes pour leur application cosmologique. En effet, leur remarquable homogØnØitØ tant au niveau spectral
qu’au niveau photomØtrique leur confŁre le statut de chandelles standardardisables. C’est-à-dire qu’elles
comptent parmi les astres utilisØs pour faire des mesures de distances dans l’univers.
Dans ce chapitre, on essaye de comprendre le phØnomŁne SNIa dans ces grandes lignes d’aprŁs les
observations et les modØlisations. On mettra aussi en Øvidence les problŁmes qui subsistent encore, les
incomprØhensions qui demeurent.
1.3.2 Que sait-on des supernovæ de type Ia ?
1.3.2.1 Classification et considérations spectroscopiques
Ainsi que nous l’avons abordØ dans la premiŁre partie, on reconnaît les supernovæ de type Ia par
l’absence d’hydrogŁne et la prØsence d’un prol P-Cygni de silicium SiII autour de 6100¯ 8 dans les
spectres de la phase photosphØrique (autour du maximum). Le spectre prØsente Øgalement des raies pro-
venant d’ØlØments de masse intermØdiaire tels que le calcium CaII (3934¯, 3868¯ et 8579¯), le silicium
SiII (3958¯, 4130¯, 5051¯ et 5972¯), du magnØsium MgII (4481¯), du soufre SII (5468¯ et 5612¯,
5654¯) ainsi que de l’oxygŁne OI (7773¯). La gure (Fig. 1.10) prØsente les diffØrents ØlØments citØs
8qui provient du doublet une fois ionisé du silicium à 6347Å et 6371Å.
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sur le spectre. Les raies sont essentiellement en absorption du fait de la grande opacitØ de la photosphŁre.
Ces informations sont tirØes de Leibundgut (2000).
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FIG. 1.10  Spectre de la supernova SN1994D autour du maximum de luminosité. On constate la forte absorption
de silicium autour de 6100Å, caractéristique essentiel des SNIa. On trouve aussi d’autres éléments lourds, tels que
le magnésium, le fer, le souffre ou le calcium.
Plus tard, les ØlØments intermØdiaires laissent place aux ØlØments du groupe du Fer qui apparaissent
en Ømission comme on peut le constater sur la gure (Fig.1.11). On peut trouver une Øtude dØtaillØe de
la spectroscopie des SNIa en phase nØbulaire dans Bowers et al. (1997).
1.3.2.2 Considérations photométriques : les courbes de lumière
Les courbes de lumiŁre sont aussi une source d’information pour les supernovæ. GØnØralement, elles
sont faites en utilisant des ltres passe-bande qui permettent de sØlectionner une partie seulement de la
lumiŁre. La gure (Fig. 1.12) fournit un exemple de courbes de lumiŁre de la SN1998bu obtenues dans
diffØrents ltres. Par convention, on dØnit l’origine des temps lorsque la courbe de lumiŁre obtenue dans
le ltre B ( ñ$òæó
ãºäﬂô
ó
à
ªª ¯) passe par son maximum.
La gure (Fig. 1.13) montre un lot de courbes de lumiŁre construites lors de la campagne du Calàn-
Tololo, en 1998. On note la grande similaritØ entre ces courbes d’une supernova à l’autre et la faible
dispersion de la magnitude absolue maximale de ces objets. On constate toutefois que la luminositØ
absolue au maximum est corrØlØe à leur vitesse de dØcroissance : plus une supernova est lumineuse,
plus sa décroissance est rapide. Depuis une dizaine d’annØes, des Øtudes systØmatiques des courbes de
lumiŁre, ont ØtØ entreprises. On peut citer notamment Riess et al. (1999b),(1999a). Trois phases sont à
distinguer dans la courbe de lumiŁre :
 La montØe : les SNIa atteignent le maximum de luminositØ, en B, en un peu plus de 18 jours à
raison d’une demi magnitude par jour. Riess et al. a Øtabli que le temps de montØ moyen des SNIa
est d’environ 19.5 jours. On peut modØliser la montØe par une fonction quadratique du temps.
 Le maximum : il est atteint plus tôt en I qu’en B avec un intervalle d’environ 5 jours (Contardo
et al. 2000). A partir du maximum, les courbes de couleur varient plus rapidement, la supernova
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FIG. 1.11  Spectre de la supernova SN1994D, 76 jours après le maximum de luminosité. Presque la totalité des
éléments de masses intermédiaires alors émis en absoption sont remplacés par les éléments du groupe du Fer, en
émission.
Øvolue du bleu vers le rouge. On peut modØliser cette portion par une gaussienne ou un polynôme.
 DØcroissance : ensuite, les courbes de lumiŁre des ltres UV et bleu (U et B) dØcroissent de
maniŁre exponentielle alors que les courbes de lumiŁre en infrarouge (donc dans le ltre à partir
de I) prØsentent un second maximum entre 21 et 30 jours aprŁs le maximum en B (Leibundgut
2000). La gure (Fig. 1.12) illustre bien ce deuxiŁme Øpaulement visible sur les courbes obtenues
avec des ltres R, I et J notamment. Enn, d’environ 50 à 120 jours aprŁs le maximum, les courbes
de lumiŁre dØclinent de maniŁre uniforme.
Pour avoir une idØe du ux total Ømis par la supernova, il est possible de construire des courbes de lu-
miŁre bolomØtrique, rØsultat de l’intØgration du ux de chaque ltre. On pourra trouver des informations
à ce sujet dans Contardo et al. (2000).
Comme nous le verrons dans la partie §1.4, la luminositØ des SNIa et notamment la valeur du maxi-
mum de celle-ci est un ØlØment important pour faire de la cosmologie, notamment pour la mesure de
la constante de Hubble ( Êõ ). Les valeurs les plus prØcises ont ØtØ obtenues pour quelques objets dont
on a pu mesurer la distance à l’aides des CØphØides. Une valeur moyenne de ¹|à  ì VBsö1 et
¹a÷

ì
VBöø1 a ØtØ mesurØe pour un lot de huit SNIa (Saha et al. 1999).
1.3.3 Où trouve t-on des supernovæ de type Ia ?
Il est intØressant de s’interroger sur la rØpartition des supernovæ de type Ia dans l’univers et pour
estimer cette quantitØ, on cherche à Øtablir le taux d’explosion de supernova. Il s’agit du nombre de
supernovæ qui explosent par unitØ de volume et de temps (on l’exprime en ùú°¥ ¹ëû ¯º3°º§ü&ý5 ­ ). Mais
comme les supernovæ explosent dans des galaxies, on l’exprime plutôt en unitØ de luminositØ galactique
dans la bande spectrale B, par unitØ de temps. Cette unitØ s’appelle le SNu (SuperNova unit) et elle vaut
20
1.3 Les supernovæ thermonucléaires : SNIa
940 960 980 1000 1020
16
14
12
10
8
JD (2450000+)
m
a
gn
itu
de
U+1.0
B
V
R-0.4
I-0.9
J-2.4
H-3.1
K-3.8
0 20 40 60
t (days past B maximum)
FIG. 1.12  Courbes de lumière de la SN1998bu prises dans les filtres UBVRIJHK. Ces filtres s’étendent dans le
proche infra-rouge et dans le visible. Extrait de Leibundgut (2000).
1 SN þBD ­ õ 
à
«
þ siŁcle. Des Øtudes ont ØtØ rØalisØes pour l’univers local (Tab. 1.3) et l’univers distant
i.e. à grand dØcalage vers le rouge (Tab. 1.4). Pour les mesures de taux d’explosions distantes, il faut faire
intervenir les modŁles cosmologiques. Le deuxiŁme tableau donne des rØsultats pour diffØrentes valeurs
du couple ßN    

.
Concernant les SNIa, le tableau (Tab. 1.3) indique quelles sont plus frØquemment prØsentes dans les
galaxies spirales (proches des bras spiraux par ailleurs) que dans les galaxies d’autres types morpholo-
giques (E, Irr).
Il faut noter qu’actuellement, il n’existe pas de mesure de taux d’explosion des supernovæ de type II,
ailleurs que dans l’univers local.
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FIG. 1.13  Dispersion de la luminosité intrinsèque dans le filtre B des supernovæ de type Ia observées au Calàn-
Tololo. Cette dispersion en flux, des courbes de lumière au maximum (origine des temps sur la figure) est de 40%.
Type de Taux en ù  ï SNu
galaxies Ia Ib/c II Total
E-SO Ł î öø1ª ë§ î ë§¥ Ł î öé1ª
SOa-b Ł î öø1 î  î öø1ª  ¥ öéŁ  ¥ î öøŁ
Sbc-Sd Ł öø1   î öø1 î ¥ªŁ öé î î 1V öøª
Autres å  B¬öé î Łª öø î ¥1V öøª î  î köø  
Tout type confondu Łªöø1ª 1 öé§½  B¬öøŁ  ¥ î ¬öøŁª
å
Incluant les galaxies de type Sm, Irrégulières, et Particulières.
TAB. 1.3  Taux de supernovæ locales, exprimé en 
	 SNu ou  À . (d’après Cappel-
laro et al. 1999). Le résultat “Tout type confondu” est la moyenne pondérée de résultats
par la luminosité moyenne de chaque type morphologique. Et comme la proportion d’ir-
régulière et particulière est relativement faible, leur influence sur la moyenne est relati-
vement faible.
1.3.4 Les SNIa particulières
Une fois encore, les observations ont mis en Øvidence des supernovæ aux caractØristiques spectrales
ou photomØtriques non standard. Les objets les plus atypiques observØs jusqu’à maintenant sont :
 SN1986G est signicativement moins lumineuse que la moyenne. En outre, son spectre prØsente
des anomalies telles que la prØsence d’une absorption plus importante que la moyenne de la raie
de silicium à 5979¯ (Fig. 1.14). On pourra trouver une analyse plus prØcise de ce spectre dans
Phillips et al. (1987).
 SN1991bg est aussi une supernova sous-lumineuse (d’environ 2.5 magnitudes) intrinsŁquement
trŁs rouge, comme la plupart des SN de sa classe, avec une dØcroissance anormalement rapide
aprŁs le maximum. Il faut aussi souligner l’absence de maximum secondaire, habituel sur les
courbes de lumiŁre construites avec des ltres I. L’absence de Fer FeII et la forte prØsence de TiII
dans le spectre en font une des supernovæ les plus atypiques jamais observØe.
22
1.3 Les supernovæ thermonucléaires : SNIa
ë  SN Ia ( ù3¥ï SNu) (      ) Nb SNe Auteur
 0 Łªöø1ª 70 Cappellaro et al. 1999 å
0.13  î Ł õ õ  õ õ 

õ õ
Ç
õ õ

(0.3, 0.7) 14 ?
0.14 £ª õ °Ç  õ ­ °

õ
 ­ 
õ õ
(0.3, 0.0) 4 Hardin et al. 2000
0.55    õ ­ õ  õ ­ õ

õ õ

õ õ
(0.3, 0.7) 38 Pain et al. 2002
0.55    õ ­ ©  õ ­


õ
­


õ
­
 (1.0, 0.0) 38 Pain et al. 2002
(a) cf. tab 1.3 pour le dØtail par type de galaxie.
TAB. 1.4  Mesure des taux de supernovæ de type Ia. Les valeurs sont données à différents décalages vers le
rouge et pour différents modèles cosmologiques. Les décalages spectraux indiqués sont une valeur moyenne du lot
utilisé.
 SN1991t est un objet qui prØsente toutes les caractØristiques spectrales d’une SNIa normale aprŁs
le maximum alors qu’elle ne contient pas de silicium ( 6355¯) avant ce maximum. D’un point de
vue photomØtrique, cette supernova prØsente une courbe de lumiŁre plus lumineuse que la normale
avec une vitesse de dØcroissance post-maximum plus faible. Notons que la magnitude absolue est
de l’ordre de -20.1 en B.
FIG. 1.14  Figure mettant en évidence la diversité spectrale parmi les SNIa. SN1991t est sur-lumineuse, sn1981b
est normale et sn1991bg est sous-lumineuse (2.5 mag au dessous de la normal en B). sn1986g est aussi sous-
lumineuse. L’absence de soufre ﬀ 5950Å et de silicium ﬀ 6100Å sont les caractéristiques pour reconnaître une
supernova du type SN1991t. Alors que le manque de Fe et la présence de TiII sont des indicateurs sûrs pour
identifier une supernova du type SN1991bg.
On peut Øgalement mentionner l’Ømergence d’une nouvelle classe, celle des supernovæ du type
sn1999aa, sorte de classe intermØdiaire entre les supernovæ Ia Branch normal et les supernovæ du
type sn1991T, spectralement proches de sn1991T mais exhibant du calcium CaH&K et un peu de sili-
cium SiII (6355¯) avant le maximum (cf. Garavini 2004a).
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Ainsi, Branch et al. (1993) a montrØ qu’on pouvait classer les SNIa en trois sous-catØgories selon
une sØquence photomØtrique depuis des ØvØnements ayant une courbe de lumiŁre sur-lumineuse dont
la dØcroissance est relativement lente (dits du type sn1991T) à des ØvØnements sous-lumineux avec une
dØcroissance rapide de la courbe de lumiŁre aprŁs le maximum. Les autres ØvØnements sont dits normaux
ou Branch normal. Les SNIa sont classØes particuliŁres si elles ont des caractØristiques spectrales
qui diffŁrent des SNIa normales pour une phase donnØe (l’âge du spectre par rapport au maximum de
luminositØ). La gure (Fig. 1.14) donne une illustration de la diversitØ des spectres de SNIa.
Terminons en mentionnant un ØvØnement troublant qui est la dØcouverte de la supernova SN2002ic
par Hamuy et al. (2003). Cet objet a la particularitØ de prØsenter des raies d’hydrogŁne, notamment Ê Ë
et Êﬂﬁ (Fig. 1.15) donc les vitesses sont trop grandes pour provenir de la galaxie hôte et trop faible pour
provenir de la supernova elle-mŒme. L’explication apportØe par Livio & Riess (2003) tiendrait à dire que
cet ØvØnement pourrait provenir de l’explosion d’un systŁme de deux naines blanches dans un milieu
encore composØ d’hydrogŁne9 . Le processus explosif aurait ØtØ si rapide que l’hydrogŁne du lobe de
Roche n’aurait pas eu le temps d’Œtre ØliminØ par les vents stellaires.
Si l’idØe de diversitØ parmi les supernovæ ne fait aucun doute, il reste deux questions en suspens :
 Quelle est la frØquence d’apparition des objets particuliers ?
 Quelle est l’origine d’une telle diversitØ ?
Pour la seconde question on verra dans la partie suivante. Mais pour la premiŁre, des Øtudes ont
ØtØ menØes (Li et al. 2001b) et ont montrØ qu’environ un tiers des supernovæ de type Ia Øtaient des
ØvØnements particuliers. Parmi cette fraction (nalement non nØgligeable), 16% sont du type SN1991bg
et 20% de type SN1991t. Notons que cette Øtude a ØtØ rØalisØe à partir d’un lot de 45 objets proches.
L’aboutissement des expØriences telles que ESSENCE ou SNLS devraient permettre d’avoir, du fait de
la grande statistique attendue, des estimations plus prØcises du taux de supernovæ particuliŁres à plus
grand dØcalage vers le rouge.
On reviendra sur l’analyse de quelques ØvØnements particuliers observØs dans le SNLS, dans le
chapitre (Chap. 6).
1.3.5 Modèles de SNIa : incertitudes sur les origines
Maintenant que les principaux critŁres nØcessaires à la reconnaissance d’une supernova de type Ia
ont ØtØ ØvoquØs, il faut essayer de les relier à un progØniteur. On pourra trouver de trŁs bonnes revues
sur le sujet : Hillebrandt & Niemeyer (2000), Nomoto et al. (2001) et on ne prØsentera ici que les grands
courants de pensØe actuels.
Il est d’usage bien Øtabli de penser que les supernovæ de type Ia normales sont le fruit de l’explo-
sion d’une naine blanche, composØe de carbone et d’oxygŁne, accrØtant la matiŁre d’un compagnon au
sein d’un systŁme binaire serrØ (Fig. 1.16). Cette conguration est appelØe système symbiotique. Selon
Branch et al. (1995) le taux d’accrØtion ﬃ¹
ò
autour de D  masse solaire par an et des simulations rØa-
lisØes par Nomoto et al. (2003) ont montrØ qu’il fallait un taux d’accrØtion sufsamment important pour
compenser le vent stellaire dß aux ashs de l’hØlium dØgØnØrØ et permettre l’accumulation de l’hØlium
autour de la naine blanche.
Le choix d’une telle naine blanche a l’avantage d’expliquer l’absence d’hydrogŁne, l’abondance
d’ØlØments de masse intermØdiaire et la forme de la courbe de lumiŁre dont la double dØcroissance est
essentiellement due à la dØcroissance radioactive du nickel (dont l’origine provient de la fusion des
9Avant de devenir un système binaire serré, l’une des étoiles est une géante qui, lors de son évolution, rempli son lobe de
Roche et transfère de la masse à son compagnon.
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FIG. 1.15  Séquence spectrale de la supernova SN2002ic. On remarque la présence de SiII et de FeIII. La
composition spectrale montre clairement qu’il ne s’agit pas d’une SN de type Ib/c (pas de raie He/Na à 
 
Ä*Ä
Å).
Mais ce spectre contient des raies d’hydrogène. Extrait de Hamuy et al. (2003).
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On rappelle que la naine blanche peut avoir une masse comprise entre 0.8 et 1.2 ¹ « . Ainsi, en accrØ-
tant la matiŁre de son compagnon, elle va augmenter sa masse jusqu’à atteindre celle de Chandrasekhar10
( ¥£ª ¹ « ), conduisant à son effondrement. Ce dernier augmente la densitØ (et donc la tempØrature) au
centre, allumant ainsi la fusion du carbone.
Si la prØsence d’une naine blanche dans le systŁme binaire ne fait aucun doute, le type du compagnon
est encore l’objet de nombreux questionnements comme on le verra aprŁs.
Plusieurs scØnarios ont ØtØ envisagØs pour expliquer la diversitØ observØe parmi les supernovæ. De
mŒme qu’on sait que la fusion du carbone va entraîner la synthŁse de Ç©DÑJÒ , la quantitØ de cet ØlØment est
encore bien incertaine. Mais des variations de celle-ci sont une explication possible à l’existence des SNIa
sous-lumineuses et sur-lumineuses. Les premiŁres synthØtiseraient moins de Ç©
ÑjÒ
que les SNIa normales
10La masse de Chandrasekhar est une limite de stabilité entre la pression de radiation des électrons et la gravitation des
étoiles.
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FIG. 1.16  Représentation d’un système binaire serré dans lequel une naine blanche accrète la matière de son
compagnon. La naine blanche est au centre du disque d’accrétion, à gauche.
qui en synthØtiseraient moins que les sur-lumineuses. Nomoto (1984) avait trouvØ que le meilleur modŁle
pour reproduire les observations (le modŁle W7) partait d’une dØagration du carbone produisant 

¹
« de Ç©
ÑjÒ
. Cette masse peut osciller entre 0.2 et 1 ¹ « . Elle est intrinsŁquement liØe au processus
d’explosion qui en produira plus ou moins selon les conditions hydrodynamiques :
 une grande interrogation des modØlistes sur le sujet est celle concernant la masse de Chandrase-
khar. En effet, suivant la vitesse d’accrØtion et la nature du matØriau accrØtØ, il peut se former, sur
la naine blanche, une couche d’hØlium dØgØnØrØ, dont l’explosion (par ash d’hØlium) peut dØclen-
cher la compression du cur puis l’allumage du carbone (Woosley & Weaver 1994). Ces modŁles,
faisant intervenir un progØniteur de masse infØrieure à la masse de Chandrasekhar ( ¥§ ì ¥1 ¹ « ),
sont trŁs justement appelØs modŁles sub-Chandrasekhar, et pourraient expliquer de maniŁre sa-
tisfaisante les SNIa lØgŁrement sous-lumineuses. La structure de leur Øjecta se caractØrise par une
couche extØrieure de nickel, de l’hØlium de haute vitesse, au dessus des ØlØments de masse inter-
mØdiaire et du cur de fer/nickel ;
 on pense aujourd’hui que le systŁme symbiotique ne satisfait pas toujours et il a ØtØ envisagØ
d’autres possibilitØs oø le compagnon pourrait Œtre une autre naine blanche. L’explosion de la
supernova rØsulte donc de la coalescence du systŁme, qui est accompagnØe de l’Ømission d’ondes
gravitationnelles et aboutit à la fusion des deux naines blanches, pour former un objet de masse
plus grande que celle de Chandrasekhar. On parle de modèle super-Chandrasekhar ;
 diffØrents types d’explosion ont ØtØ avancØs, selon que la amme se dØplace plus vite que la vitesse
du son (on parle de détonation), le nickel Ç©
ÑjÒ
est le principal ØlØment synthØtisØ. Dans le cas
d’une amme qui se meut moins vite que la vitesse du son (il s’agit alors de déflagration), il
y a plus de production d’ØlØments intermØdiaires. Des modŁles plus audacieux considŁrent un
processus d’explosion qui commence par une dØagration et lorsque la pression en amont du front
devient trop importante, la vitesse de rØaction s’accØlŁre et l’explosion se transforme alors en
une dØtonation. On parle de dØtonation retardØe (Khokhlov 1991). La fusion est plus ou moins
complŁte et les proportions d’ØlØments lourds diffŁrent d’un modŁle à l’autre rendant compte de
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la diversitØ naturelle ;
L’importance des moyens de calcul permettent aujourd’hui de faire des modØlisations tridimensio-
nelles. On a ainsi vu apparaître rØcemment des modŁles de dØagration turbulente (Gamezo et al.
2003) ou des modŁles avec plusieurs points d’allumage proches du centre, permettant de faire ex-
ploser correctement la supernova (Niemeyer et al. 2003). Des simulations de ce type semblent Øvi-
ter la surproduction d’ØlØments riches en neutrons au prot d’ØlØments de masses intermØdiaires,
point sensible jusqu’alors. Ce dernier modŁle qui n’utilise pas de dØtonation retardØe reproduit
relativement bien les donnØes observationnelles. Le nombre, la taille et la distribution radiale des
points d’allumage pourraient Œtre autant de possibilitØ pour expliquer la diversitØ. En fait, il fau-
drait simuler la naine blanche avant l’explosion pour avoir une idØe plus prØcise des mØcanismes
d’allumage (Reinecke 2004).
Si d’énormes progrès ont été réalisés lors de ces dernières années avec l’avènement des simulations
en trois dimensions, on se rend compte de l’immense diversité qui règne dans le monde des supernovæ de
type Ia. L’incertitude sur le type et la masse du progéniteur, la difficulté à comprendre les phénomènes
d’instabilité hydrodynamique (ignition et propagation de la flamme) rendent d’autant plus difficile la
modélisation des observations. Néanmoins, comme on a pu le voir dans la partie traitant des supernovæ
de type Ia particulières, la fréquence de ces objets n’est pas si grande et on peut considérer, au regard
de l’homogénéité spectrale et surtout de la faible dispersion au maximum des courbes de lumière, que
ces objets ont les qualités requisent pour être des chandelles standardisables comme nous allons le voir
maintenant.
1.4 Attraits cosmologiques des supernovæ
La comprØhension de l’histoire de l’univers est le but fondamental de la cosmologie. Le test le plus
simple conceptuellement est d’observer comment des chandelles standard, ces astres dont la luminositØ
est rØputØe homogŁne, s’Øteignent avec la distance. On peut trouver une revue des principaux indica-
teurs extragalactiques dans l’article de Jacoby (1992).Voilà bientôt un demi siŁcle, un paradigme pour
comprendre les propriØtØs globales de l’univers, a ØmergØ, basØ sur la RelativitØ GØnØrale en faisant l’hy-
pothŁse que l’univers est homogŁne et isotrope. Mais un peu plus d’une dØcennie aura suft pour que les
supernovæ de type Ia montrent leur puissance incontestable à mesurer des distances extragalactiques.
Etant donnØ que cette thŁse ne contient aucun travail sur la cosmologie, on se contentera de faire
des rappels brefs des mØthodes utilisØes pour mesurer la constante cosmologique et les paramŁtres cos-
mologiques à l’aide des supernovæ de type Ia. Par ailleurs, pour les supernovæ de type Ia à trŁs faible
dØcalage vers le rouge, on peut estimer la constante de Hubble.
1.4.1 Le modèle standard en quelques mots
Le modŁle standard de la cosmologie dØcrit l’Øvolution globale de l’univers et est dØcrit par quelques
Øquations qui rØpondent à des hypothŁses simples :
 l’univers est homogŁne et isotrope à grande Øchelle, on le dØcrit par la mØtrique de Robertson-
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qui dØnit l’ØlØment de distance entre deux objets avec les coordonnØes É ,
?
,
@
et le temps
8
. On
suppose que l’univers a une topologie simple telle que s’il a une courbure nØgative, nulle ou posi-
tive, ; prend les valeurs -1, 0 ou +1, respectivement. Ces modŁles d’univers sont alors dit ouverts,
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plats ou fermØs, respectivement. Le systŁme de coordonnØes est dØni en co-mouvement avec la
matiŁre : ce sont des coordonnées comobiles. An d’introduire une dynamique dans la mØtrique
de Robertson-Walker, on a introduit le facteur d’Øchelle üHß
8

qui donne le rayon de courbure de
l’univers à travers les temps.
 la description de la dynamique de l’univers issue de la RelativitØ GØnØrale est dØcrite par l’Øquation
de Friedmann-Lemaitre
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Le taux d’expansion de notre univers (H), est appelØ constante de Hubble ( ÊJõ est la valeur de
la constante à notre Øpoque) et dØpend du contenu de l’univers. Remarque fondamentale, cette
Øquation relie la gØomØtrie de l’univers à son contenu. On fait l’hypothŁse que cet univers est
composØ de plusieurs constituants apportant chacun une fraction  â de la densitØ critique
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On dØnit aussi une Øquation d’Øtat reliant la densitØ G â et la pression û â par  â  û â þMG â . Par
exemple,  â prend la valeur 0 pour la matiŁre normale, +1/3 pour les photons et -1 pour la
constante cosmologique. Ainsi, l’ensemble des Øquations dØcrites ci-dessus fournissent les so-
lutions de l’Øvolution globale de l’univers. D’autre part, muni des fractions  â , on peut rØØcrire
l’Øquation de Friedmann-Lemaitre sous une forme simpliØe

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DÊj dØcrit la courbure. Et si on considŁre un univers constituØ uniquement de
matiŁre et d’Ønergie, alors on peut Øcrire cette Øquation de la maniŁre suivante

ì
DNh
=
Ø (1.5)
Oø n est la densitØ de matiŁre et h , la constante cosmologique, toutes deux ramenØes à la
densitØ critique de l’univers.
Pour plus de dØtails sur la cosmologie, on pourra se reporter par exemple à Rich (2001).
1.4.2 Distance de luminosité et magnitudes
Nous venons de voir que la gØomØtrie de l’univers est liØe à son contenu via l’Øquation de Friedmann-
Lemaitre. L’observable principale qui permet d’Øtudier cette gØomØtrie, est la relation entre distance et
vitesse. La mesure de cette vitesse se ramŁne à la mesure du dØcalage spectral  ( R¨ ¯  ). Par contre
la mesure des distances est un problŁme bien plus complexe. En effet, il faut utiliser des indicateurs de
distances diffØrents (des chandelles standard) selon les Øchelles et les intercalibrations sont dØlicates.
On pourra trouver des dØveloppements des Øquations de la cosmologie dans Rich (2001).
DØnissons la notion de distance de luminositØ et la notion de magnitude.
1.4.2.1 Distance de luminosité
On appelle chandelles standard les objets dont la luminositØ absolue S , i.e. l’Ønergie totale par unitØ
de temps, est connue. On peut mesurer son ux T (Ønergie reçue par unitØ de temps et de surface) et
dØnir sa distance de luminositØ
5U
par
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En exprimant cette relation dans un repŁre comobile, on obtient l’expression suivante du ux
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Oø  õ est la valeur actuelle du facteur d’Øchelle (
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õ ) et
! N
est une fonction qui dØnit la gØomØtrie
de l’univers selon la valeur de ; 11
Donc
57U
ß

õßÎ
=


ß

NFX
¯
Ê õ  õY[Z
õ
5
\
]
ßÎ
=

\


ßÎ
=

\
nQ

ì
	
\
ß
î
=

\
_^
(1.8)
Et si a`  , on obtient 57U
ß


¯ 
Êwõ
9

=

ìcb
õ
î

=ed
ß

:B
, si z `  (1.9)
Avec b õhgf1h

ì
Ø
Et dans le cas oø  "  , il vient 57U
ß


¯ 
Êwõ
=ed
ß

 (1.10)
On retrouve la relation de Hubble.
1.4.2.2 Les inévitables magnitudes
En pratique, on n’utilise pas le ux des photons mais les magnitudes dØnies par
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oø T¥õ est un ux de rØfØrence. ¢ est appelØe magnitude apparente de l’objet observØ. De mŒme, on
dØnit la magnitude absolue M comme la magnitude apparente de l’objet s’il Øtait à situØ à 10pc de
l’observateur. Il est donc possible de rØØcrire la relation (Equ. 1.11), compte tenu de la dØnition de la
distance de luminositØ (Equ. 1.6) de la maniŁre suivante
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En gØnØral, on dØnit le module de distance p)ß  , expression de la distance de luminositØ terme de
magnitude
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Mais ces dØnitions ne sont valables que pour une longueur d’onde donnØe, alors que les observations se
font avec des ltres de transmittance T. La magnitude apparente est alors dØnie de la maniŁre suivante
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On dØnit la magnitude absolue et le module de distance de maniŁre similaire.
Le fait qu’on utilise les magnitudes instrumentales pose un petit problŁme. En effet, il faut corriger
les magnitudes apparentes de l’effet de rougissement des spectres vus à travers des bandes passantes
xes. Cette correction appelØe correction K est purement instrumentale. Pour plus de renseignements sur
11 rsMtnuv = wxly tnuv , u , wKxlyz tnuv si {4| Ì , Í , ·Ì respectivement.
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cette correction, et quelques autres, indispensables, telle que l’absorption atmosphØrique par exemple, on
pourra consulter la thŁse de Raux (2003).
Il reste à mentionner la magnitude AB telle qu’elle est dØnie dans Oke & Gunn (1983) :
}H~

ìhî
OßjinkmT_
=


¥ (1.15)
oø T_ est le ux exprimØ en ÈDÉ ® §¯¢ 3 
6
 ­ §Ê   ­ . La constante a ØtØ choisie telle que la magnitude
AB=V pour un objet dont le spectre est plat. Pratiquement, AB=V à 5480¯ pour les objets ayant une
spectre relativement plat. Ce systŁme de magnitude est utilisØ par le SNLS comme on le verra par la
suite.
1.4.3 La standardisation des supernovæ de type Ia
Dans les sections prØcØdentes nous avons mis en lumiŁre les particularitØs des SNIa. Alors na-
lement, il est lØgitime de s’interroger sur la rØelle standarditØ de ces astres. En fait, si on exclut les
ØvØmenements particuliers, la population rØsiduelle (qui reste majoritaire à 65%) est particuliŁrement
homogŁne. NØanmoins, mŒme au sein de ces SNIa normales des diffØrences sont observØes tant dans
le spectre que dans la courbe de lumiŁre. La dispersion observØe en B est d’environ 0.5 magnitude en B,
ce qui est rØdhibitoire pour faire de ces objets des indicateurs de distance sufsamment prØcis. En effet,
une telle dispersion correspond à une diffØrence d’environ 46% sur le ux soit des disparitØs de l’ordre
de 23% sur les distances.
Tout est perdu ? Non, tout est pour le mieux dans le meilleur des mondes possibles. Rappelons nous,
le graphique (Fig. 1.13) nous avait permis, d’observer une corrØlation entre le maximum de luminositØ et
la dØcroissance des courbes de lumiŁre. Cette corrØlation a ØtØ montrØe par Phillips (1993) à partir d’une
vingtaine de supernovæ de type Ia proches, dØcouvertes par le Calàn Tololo Supernovae Search. Cette
Øtude a en effet mis en Øvidence que les courbes de lumiŁre les plus Øtroites correspondent aux supernovæ
les moins lumineuses. Pour mesurer cet effet, il existe plusieurs mØthodes dont trois vraiment importantes
qu’il faut citer. La premiŁre est la mesure de la variation de magnitude entre le maximum de la courbe
de lumiŁre et quinze jours aprŁs ce maximum :  %
Ù
. La deuxiŁme est la mesure du facteur d’Øtirement
temporel12 de la courbe de lumiŁre utilisØ pour ramener toutes les courbes de lumiŁre observØes à la
forme d’un patron de courbe de lumiŁre, dØni par Goldhaber et al. (2001), de facteur d’Øtirement
6
Øgal à l’unitØ. Cette correction conduit à l’uniformisation des courbes de lumiŁre comme le montre la
gure (Fig. 1.17). La derniŁre mØthode, MLCS (Multi Light Curve Shape) consiste aussi à construire un
patron de courbe de lumiŁre à l’aide d’un lot d’entraînement. Les courbes de lumiŁres sont alors ajustØes
à partir de deux paramŁtres de forme. On se reportera à Riess et al. (1998) et Tonry et al. (2003) pour une
description plus dØtaillØe de cette mØthode de standardisation des courbes de lumiŁre.
Ainsi, ces mØthodes d’uniformisation permettent d’obtenir des Øchantillons homogŁnes, standardisØs
utilisØs pour constuire le diagramme de Hubble.
1.4.4 Le diagramme de Hubble
Dans les sections prØcØdentes, aprŁs avoir dØnit l’aire de jeu et les outils pour faire des mesures
de cosmologie, on va maintenant parler du diagramme de Hubble qui permet d’estimer les paramŁtres
cosmologiques depuis la constante de Hubble Ê4õ à faible dØcalage vers le rouge, jusqu’à la densitØ de
matiŁre et la constante cosmologique.
Il s’agit simplement de faire le diagramme de la magnitude apparente au maximum, en fonction du
dØcalage vers le rouge.
12On l’appelle souvent facteur de stretch.
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FIG. 1.17  Courbes de lumière acquises dans la bande B corrigées du facteur d’étirement. Cette méthode permet
de réduire la dispersion de luminosité de 40% (en flux) à un peu moins de 20%. C’est ici qu’intervient le processus
de standardisation des supernovæ.
Dans notre cas, on utilise les SNIa considØrØes comme des chandelles standard, ce qui revient à porter
le module de distance (puisque la magnitude absolue est supposØe constante) en fonction du dØcalage vers
le rouge. La magnitude au maximum de chaque SNIa est dØterminØe sur la courbe de lumiŁre standardisØe
selon le schØma dØnit prØcØdemment (correction du facteur d’Øtirement). Dans ce diagramme, il y a
deux zones importantes.
 
ê

î
: c’est une zone peu ØloignØe dans laquelle l’inuence des paramŁtres cosmologiques
ßNh
 
Ø

est nØgligeable. La relation entre la magnitude apparente et le dØcalage vers le rouge
est linØaire. La constante de proportionnalitØ entre les deux est la constante de Hubble Êjõ . C’est
donc avec des chandelles standard qu’on mesure cette constante, dans ce domaine.
 
î
: L’inuence des paramŁtres ßN    

est plus importante, c’est le domaine utilisØ pour
obtenir des contraintes sur ces paramŁtres.
On va maintenant voir, munis de ces ØlØments, quels sont les derniers rØsultats avec les supernovæ
de type Ia.
1.4.5 Brève revue de cosmologie
Depuis prŁs d’une dizaine d’annØes, deux Øquipes, l’Øquipe High-Z SN Search et le Supernova
Cosmology Project ont entrepris des recherches intensives de SNIa an d’obtenir un grand Øchantillon
nØcessaire à la dØtermination de la valeur des paramŁtres cosmologiques.
C’est ainsi que Riess et al. (1998) et Perlmutter et al. (1999) ont pu estimer une valeur du paramŁtre de
dØcØlØration nØgative b õ  ì ª correspondant à des valeurs de ß î     î  pour le couple ßN      .
Les valeurs de ce couple ont ØtØ obtenues en utilisant le prØsupposØ d’un univers plat donc avec aN ,
valeur depuis conrmØe avec les rØcents rØsultats du satellite WMAP (Spergel et al. 2003).
Depuis, d’autres mesures sont venues conrmer ces rØsultats, notamment avec des mesures photo-
mØtriques obtenues avec le satellite spatial Hubble (Knop et al. 2003, Tonry et al. 2003 et trŁs rØcemment
Riess et al. 2004). On pourra trouver un exemple de diagramme de Hubble Øtabli avec les supernovæ de
type Ia dØcouvertes par le SCP et le HZSNST dans la gure (Fig. 1.18).
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FIG. 1.18  Diagramme de Hubble cumulant les SNIa du SCP et du HZSNST. Ce lot est constitué d’objets
proches obtenus lors de la campagne du Calan/Tololo et d’objets éloignés observés par les deux équipes. Seules
des observations à grands décalages vers le rouge permettent de lever des dégénérescences entre les modèles. Le
meilleur ajustement favorise l’existence d’une constante cosmologique. Tiré de Perlmutter & Schmidt (2003).
Ces articles ont mis en Øvidence l’expansion accØlØrØe de l’univers (du fait de la valeur de b õ ) et
l’existence d’une possible Ønergie noire s’opposant à la gravitation, responsable de cette expansion. On
pourra trouver les informations sur l’Ønergie noire dans la revue de Peebles (2003).
Mais si des incertitudes sont prises en compte lors des calculs, telles que la poussiŁre grise, le len-
tillage gravitationnel, par exemple, il en est une qui est nettement plus inquiØtante, c’est celle de l’Øvo-
lution des SNIa au l du temps
Ò
È en fonction du dØcalage vers le rouge. Des Øtudes ont ØtØ menØes,
notamment pour tester l’inuence de la galaxie hôte des SNIa (Sullivan et al. 2003) et il n’y a pas de dif-
fØrences quant aux rØsultats de cosmologie selon le type de galaxies hôtes. D’aprŁs Perlmutter & Schmidt
(2003), aucune trace d’Øvolution n’aurait ØtØ mise en Øvidence à ce jour, dans les SNIa. Selon eux, plus
d’objets de plus grande qualitØ spectrale sont nØcessaires pour envisager d’en trouver.
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Chapitre 2
Les campagnes 2001 à 2003
Introduction générale
AprŁs avoir passØ en revue les principales caractØristiques des supernovæ et en particulier celles
de type Ia, je vais m’attacher, durant ce chapitre, à dØcrire les diffØrentes campagnes de recherche de
supernovæ auxquelles j’ai contribuØ durant ma thŁse, soit en Øtant chargØ de la rØduction et de l’analyse
des spectres, soit en participant en plus aux observations spectromØtriques.
Les trois types de campagne (SCP, haute rØsolution et SNLS) ont l’objectif commun de dØcouvrir et
d’analyser des spectres de supernovæ de type Ia à grand dØcalage vers le rouge an de mieux contraindre
et sØparer les modŁles cosmologiques (forte levØe de dØgØnerescence à des dØcalages proches de 1),
la comprØhension des systØmatiques observationnelles, des modications des caractØrisques spectrales
en fonction du dØcalage vers le rouge (dØtectable avec une trŁs haute rØsolution spectrale). Les deux
premiŁres expØriences dont nous allons parler, sont de premiŁre gØnØration.
L’expØrience SNLS est une expØrience de deuxiŁme gØnØration faisant intervenir une quantitØ consi-
dØrable de temps (prŁs d’une centaine de nuits sur 5 ans) pour une recherche intensive de SNIa.
2.1 Les campagnes de recherche du SCP avec ESI
2.1.1 Contexte scientifique
La mesure de 42 supernovæ de type Ia dont les dØcalages vers le rouge s’Øtalent entre 0.18 et 0.83
a permis de mettre en Øvidence l’accØlØration de l’expansion de l’univers et l’existence d’une Ønergie
sombre reprØsentant prŁs de 70% du contenu de l’univers. Le contrôle des incertitudes et donc l’amØlio-
ration de la prØcision sur les mesures ont conduit le Supernova Cosmology Project à vouloir remplir le
diagramme de Hubble jusqu’à des dØcalages vers le rouge de 1.2. En effet, atteindre de tels dØcalages
augmente la sensibilitØ sur les paramŁtres cosmologiques et permet de mieux discriminer les modŁles
(cf. Fig. 2.1). La proposition de programme de cette gure, basØe sur une simulation prØtend pouvoir
vØrier la courbure de l’univers obtenue avec les donnØes du CMB.
La mesure de la mØtallicitØ dans la partie ultra-violet des spectres est aussi un objectif qu’espŁre
atteindre le SCP en observant ces supernovæ de type Ia si lointaines. En effet, la mØtallicitØ pourrait Œtre
un paramŁtre important gouvernant le transfert radiatif dans la photosphŁre des supernovæ qui n’est pas
encore trŁs bien compris.
Dans la suite, on dØcrit globalement les diffØrentes observations et les moyens mis en uvre lors
de ces diffØrentes campagnes avec l’ensemble des tØlescopes concernØs. On dØnit aussi le protocole
d’observation appliquØ pour ces diffØrentes campagnes de recherche.
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FIG. 2.1  (a) Contours de confiance dans le plan (   ,   ) à 68%, 90% et 95% obtenus avec les 42 objets
distants de Perlmutter et al. (1999) combiné aux résultats du CMB de Jaffe et al. (2001). (b) Contours de confiance
en incluant les 11 SNIa de Knop et al. (2003) avec suivi du télescope spatial Hubble. (c) Résultats attendus après
la campagne de recherche du semestre 2002A en incluant les résultats des SNIa découvertes au Keck au semestre
2001A. (d) Résultats après un semestre de plus. Aucun présupposé n’a été utilisé pour réaliser ces simulations.
2.1.2 Méthode classique de recherche des supernovæ
Comme nous l’avons vu dans le chapitre (Chap. 1), les supernovæ de type Ia sont des objets variables.
Un des moyens de les dØtecter est de comparer des images prises à diffØrentes pØriodes. La mØthode
moderne consiste dans un premier temps à faire des observations d’un champ à une Øpoque donnØe,
autour d’une nouvelle lune (pour minimiser la lumiŁre de fond de ciel). C’est l’époque de référence. Dans
un second temps, l’Øtape de dØcouverte a lieu autour de la nouvelle lune suivante. Le champ de rØfØrence
est rØobservØ, cette pØriode est dØnie comme l’époque de recherche. La gure (Fig. 2.2) illustre le
principe de recherche des supernovæ de type Ia. Les observations s’effectuent avec des ltres, dispositifs
optiques qui sØlectionnent une gamme de longueurs d’onde et permettent d’optimiser le rapport signal
sur bruit. Chaque pØriode d’observation consiste à prendre plusieurs expositions du mŒme champ que
l’on va sommer. Le temps d’exposition dØpend entre autres du choix du ltre et de la profondeur du
champ dØsirØe.
Le choix du ltre est lui dictØ par la gamme de dØcalages vers le rouge visØe. En effet, les observations
photomØtriques doivent Œtre effectuØes dans un ltre proche du ltre correspondant au ltre bleu dans
le rØfØrentiel de la supernova, oø la luminositØ est la plus importante. Avec le dØcalage vers le rouge,
cette partie du spectre est dØcalØe dans une gamme de longueurs d’onde diffØrente. Le choix du ltre de
l’observateur doit Œtre adaptØ. Typiquement, les supernovæ de dØcalages vers le rouge de 0.2, 0.5 ou 0.9
seront observØes respectivement dans les ltres V, R et I (correspondants respectivement au vert, rouge
et proche infra-rouge). La gure (Fig. 2.3) illustre ce choix de ltre pour une supernova à un dØcalage
vers le rouge de 0.9.
Suite aux observations, on effectue un prØ-traitement des images consistant à corriger les images des
piØdestaux de l’Ølectronique, de l’efcacitØ quantique des CCDs, des franges... Les images sont ensuite
alignØes geomØtriquement. On harmonise ensuite la rØsolution des images qui dØpend des conditions
atmosphØriques (en particulier par effet de seeing). Ces Øtapes bien dØcrites dans Fabbro (2001) ou Raux
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FIG. 2.2  Figure illustrant la stratégie de recherche des supernovæ de type Ia. Cet exemple, donné pour une
recherche avec le filtre I, reste valable avec les autres filtres. Le choix du filtre est dicté par la gamme de décalage
vers le rouge visée.
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FIG. 2.3  Figure montrant l’importance du choix du filtre de l’observateur pour reproduire des observations
dans le filtre bleu dans le référentiel de l’objet. Pour cette SNIa à z=0.9, le maximum de luminosité apparaît dans
le filtre I.
(2003), sont difciles à mettre en uvre et un logiciel dØdiØ, ToADS 1, a ØtØ dØveloppØ par l’Øquipe
FROGS2 pour automatiser ce processus.
Une fois ces ajustements rØalisØs, il est possible de faire une soustraction pixel à pixel et de construire
une liste d’objets dont le ux a variØ. Rien ne nous dit ici que ces objets sont des supernovæ de type Ia.
Des coupures sont alors appliquØes pour Øliminer les artefacts de soustraction, les objets plus faiblement
1Tools for Analysis and Detection of Supernovæ.
2FROGS pour FRench Observing Group of supernovæ.
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variables que les supernovæ de type Ia, comme les Øtoiles variables, les noyaux actifs de galaxie (AGN),
les quasars et les supernovae de types diffØrents. On procŁde de deux maniŁres diffØrentes :
 pour s’assurer que les objets ne sont pas des astØroïdes, des satellites (et plus rarement des avions)
passant dans le champ au moment des observations, la sØrie d’images acquises est sØparØe en deux
et la recherche des ØvØnements est effectuØe sur chacune des sous-sØries. On ne garde alors que
les candidats en coïncidence.
 an d’Øliminer les Øtoiles variables, on sØlectionne sur la forme de l’objet et la distance entre
l’ØvØnement et l’objet le plus proche (distance d’association). Si l’objet est trop circulaire et/ou la
distance d’association est trop faible, il est ØliminØ.
 pour ne garder que les candidats les plus rapidement variables (c’est le cas des supernovæ de type
Ia), on calcule le rapport entre le ux sur la soustraction et le ux sur l’image de rØfØrence. Une
coupure sur ce rapport permet d’Øliminer les ØvØnements les moins variables comme les supernovæ
de type II.
Si une partie des ØvØnements de bruit de fond est rejetØe par le programme, il faut nØanmoins faire
une inspection visuelle en amenant les images de soustraction à l’Øcran3 pour vØrier que tout s’est
bien dØroulØ. On peut ainsi exclure les mauvaises soustractions passØes au travers des coupures. On
inspecte aussi, pour chaque ØvØnement, le rapport signal sur bruit, le taux d’accroissement de la lumiŁre
et la distance du candidat par rapport à sa galaxie hôte (on verra par la suite que plus cette distance est
importante et plus l’analyse spectroscopique est facilitØe). Le tableau (Tab. 2.1) donne un rØsumØ des
diffØrentes coupures.
A l’issue de cette analyse visuelle, on est en mesure d’Øtablir une liste de candidats à conrmer par
identication spectroscopique. La gure (Fig. 2.4) donne un exemple de soustraction d’images effectuØe
lors de la campagne de test du SNLS. Cet objet, sn2003ha, a ØtØ dØcouvert en juin 2003. Une identica-
tion spectroscopique quasi immØdiate a conrmØ qu’il s’agissait d’une supernova de type Ia particuliŁre
(cf §6.2.2).
ParamŁtre coupure typique objectif
Signal sur bruit sur la sous-
traction

ë Elimination des uctua-
tions statistiques du fond
de ciel
Taux d’accroissement du
ux

D
ì¡î
 % Élimination des objets
faiblement variables (AGN,
quasars, autres types de
SN...). Elimination des
mauvaises soustractions
Distance d’association
entre les soustractions
partielles
Moins de 2 pixels Elimination des astØroïdes
TAB. 2.1  Tableau récapitulatif des coupures appliquées sur chaque candidat pour ne garder que les candidats
SNIa. On aura la confirmation lors de la phase de spectroscopie.
3On utilisait jusqu’à présent une interface graphique IDL qui est petit à petit remplacée, dans le cadre du SNLS, par une
interface Java qui permet de faire les inspections visuelles à distance (depuis la France) via le réseau.
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FIG. 2.4  L’image du haut représente une image de référence. Au milieu, il y a l’image de recherche et l’image
du bas représente la soustraction pixel à pixel des deux premières images. On peut voir apparaître un objet dont
le spectre a montré qu’il s’agissait d’une supernova à z=0.285, détectée en juin 2003 dans la cadre de la collabo-
ration SNLS (image tirée de Raux (2003)).
2.1.3 Les déroulements des campagnes et les résultats du SCP
2.1.4 Campagne 2001
Durant cette campagne de recherche, de nombreux tØlescopes ont ØtØ utilisØs, pour la recherche,
l’identication spectrale et le suivi (pour les candidats certiØs SNIa). En effet, les tØlescopes CFHT
(+CFHT12k), CTIO (+BTC) et SUBARU (+ SuprimeCam) ont permis de rØaliser les dØcouvertes. Les
tØlescopes Keck I&II (avec ESI et LRIS, respectivement), VLT (avec FORS1/2 et ISAAC), Subaru (avec
FOCAS) et Gemini (avec GMOS et NIRI) ont servi à l’identication des candidats. On se reportera aux
circulaires IAU 7649, 7877 et 7993 pour connaitre les dØtails des observations. Cela dit, c’est environ
trente spectres qui ont ØtØ acquis dont 21 sont des SNIa, 4 sont classØs Ia ? (c’est à dire qu’ils peuvent
prØsenter les caractØrisques d’une SNIa, mais un rapport signal-sur-bruit trop faible empŒche une identi-
cation formelle). Les autres spectres n’ont pas ØtØ identiØs.
Notons que parmi cette trentaine de spectres, 16 ont ØtØ obtenus avec le spectrographe ESI de Keck I.
On donnera les rØsultats de l’analyse de ces spectres de maniŁre plus dØtaillØe dans le chapitre (Chap. 4).
Cinq SNIa parmi les plus ØloignØes ont ØtØ suivies photomØtriquement avec le tØlescope spatial Hubble
et sont prØsentØs dans Raux (2003).
2.1.5 Campagne 2002
Pour cette campagne, les mŒmes instruments ont ØtØ utilisØs, à l’exception de LRIS, montØ sur Keck
II. Le WHT (4.2 mŁtres, La Palma, Canaries) a ØtØ utilisØ. 29 spectres ont ØtØ acquis avec les diffØrents
spectrographes. On se refŁrera aux circulaires IAU 7971, 7977 et 7993 pour quelques dØtails sur les
observations. 5 spectres seulement ont ØtØ identiØs comme Øtant des supernovæ de type Ia. Notons
qu’une mØtØo fort peu clØmente n’a pas rendu les observations aisØes, notamment avec Keck ESI oø
seulement 7 spectres ont ØtØ obtenus en 6 nuits dont un seul s’est rØvØlØ Œtre une SNIa (aussi spectrØe par
le VLT) comme on le verra dans le chapitre (Chap. 4). Une seule supernova a ØtØ suivie par le tØlescope
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spatial Hubble.
2.2 Campagne d’étude détaillée des spectres
2.2.1 Contexte scientifique
Ainsi que nous l’avons soulignØ lors de la description de l’expØrience SCP, la dØcouverte des su-
pernovæ de type Ia permet de distinguer les diffØrents modŁles cosmologiques. C’est pourquoi le SCP
a choisi de chercher des SNIa autour de J . Il est nØanmoins indispensable de comprendre les mØ-
canismes d’explosion sous-jacents an de contrôler aussi prØcisØment que possible les biais pouvant
affecter les mesures de cosmologie. C’est pourquoi une campagne d’observation d’une dizaine de SNIa
à 4£
ì


a ØtØ entreprise par les FROGS en collaboration avec R.S Ellis de l’universitØ Caltech
pour obtenir des spectres de trŁs haute rØsolution. Le but recherchØ de ces observations Øtait l’Øtude
dØtaillØe de ces spectres. L’objectif secondaire est la dØtermination de la mØtallicitØ du progØniteur des
SNIa. Celle ci pourrait affecter la relation entre la luminositØ au pic et la forme de la courbe de lumiŁre
(Phillips 1993).
C’est la premiŁre campagne d’observation à laquelle j’ai participØ et j’ai eu la charge de la rØduction
et de l’identication des spectres.
2.2.2 La recherche des candidats
L’imagerie a ØtØ effectuØe au CFHT avec la camØra CFHT12k (rØfØrence effectuØe le 10 octobre
2001 et la conrmation le 14 octobre 2001). La mØthode de recherche est la mŒme que celle dØcrite pour
la recherche des candidats du SCP. D’autres images des candidats spectrØs ont ØtØ obtenues avec ESI
dans son mode imageur. La liste des candidats dØcouverts est donnØe dans le tableau (Tab. 2.2).
Nom Ascension droite Déclinaison ³ Detection ³ Confirmation
Dolce Vita 22 :16 :47.372 00 :22 :46.23 25.5 23.8
Allure 22 :17 :35.230 00 :16 :33.59 25.1 25.0
J’adore 22 :17 :59.883 -00 :00 :23.60 24.4 25.2
Chamade 22 :19 :56.232 00 :41 :20.24 ? 24.8
Shalimar 22 :20 :52.516 00 :43 :05.77 23.5 23.1
Samsara 22 :21 :10.956 00 :35 :25.29 25.8 24.0
Lily 22 :21 :34.200 00 :16 :02.25 23.8 23.8
Égoïste 2 :24 :41.675 -05 :24 :52.44 23.4 24.0
Antheus 2 :25 :08.194 -05 :09 :03.29 23.4 22.2
Déjavu 2 :25 :15.556 -05 :23 :20.02 21.0 21.1
Loulou 2 :28 :11.648 -05 :05 :08.94 24.6 24.9
TAB. 2.2  Résumé des observations effectuées au CFHT avec la caméra CFHT12k. La détection a eu lieu le 10
octobre 2001 et la confirmation le 14 octobre 2001. Les magnitudes sont celles obtenues dans le filtre R.
Parmi ces 10 candidats, 5 ont ØtØ retenus pour Œtre spectrØs au Keck avec l’instrument ESI.
2.2.3 Spectroscopie détaillée avec ESI
Les spectres ont ØtØ acquis avec l’instrument ESI montØ sur le tØlescope Keck. Une description du
tØlescope et de l’instrument sera donnØe dans le chapitre (Chap. 4). Les observations spectromØtriques
ont eu lieu les 20 et 23 octobre 2001 ainsi que le 14 et 17 novembre 2001.
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Comme nous souhaitions des spectres de SN les moins polluØs possible, la fente a ØtØ systØmatique-
ment orientØe an de minimiser la contribution de la galaxie hôte.
Les donnØes brutes ont ØtØ rØduites avec IRAF et le paquetage Øchelle de maniŁre classique.
La liste des candidats spectrØs est donnØe dans le tableau (Tab. 2.3) et les candidats conrmØs sont
publiØs dans le tØlØgramme de dØcouverte IAU Ellis et al. (2001).
Parmi ces 5 spectres, 2 ne prØsentaient aucun signal dans la fente (donc extraction impossible). L’ana-
lyse dØtaillØe avec 
 -t est prØsentØe dans l’annexe (Annexe B).
Nom type z âge ( ﬁﬀ -fit) âge (CL) q (%) Type ﬂﬃ! ±#"%$'& (seconde)
Antheus - - - - - - 2000
Chamade - - - - - - 2000
Déjavu Ia 0.22 +9 +8 0 ? 6000
Lily IIP 0.06 ? ? ? - 6000(20 oct.)+6000(14 nov.)
Shalimar Ia 0.283 +5 +5 - E 4000(20 oct.)+6000(23 oct.)
TAB. 2.3  Observation spectrométrique haute résolution avec Keck-ESI.
Il est à noter le cas de Lily (sn2001kf) dont deux spectres ont ØtØ obtenus à un mois d’intervalle
environ. Une telle opportunitØ permet de rØaliser des mesures d’expansion de la photosphŁre de cette
supernova dont on sait qu’elle est reliØe à la cosmologie et permet de mesurer les paramŁtres cosmolo-
giques.
2.3 SuperNova Legacy Survey
2.3.1 Contexte scientifique
AprŁs la formidable dØcouverte de l’accØlØration de l’expansion de l’univers et la mise en Øvidence de
l’Ønergie noire, on cherche aujourd’hui à conrmer le rØsultat et à apporter une prØcision plus importante
sur les rØsultats.
SNLS (SuperNova Legacy Survey) est une expØrience dite de deuxiŁme gØnØration qui utilise de ma-
niŁre intensive la camØra grand champ MegaCam montØe au foyer du tØlescope Canada-France-Hawaii
qui permettra de couvrir l’observation de 4 degrØs carrØ de ciel an de dØcouvrir entre autres un Øchan-
tillon important de supernovæ (plusieurs centaines). Du point de vue de la cosmologie, un tel projet offre
la possibilitØ de mesurer l’indice polytropique  avec une prØcision de l’ordre de 10% comme le montre
la gure (Fig. 2.5).
Ce chapitre dØcrit le dØtecteur MegaCam, la nouvelle technique de dØcouverte des supernovæ et
expose un bilan des observations aprŁs plusieurs mois de fonctionnement.
2.3.2 Recherche des supernovæ avec la caméra MegaCam
2.3.2.1 Le télescope Canada-France-Hawaii
Issue d’une collaboration entre le Canada, la France et l’universitØ d’Hawaii, le CFHT a ØtØ construit
sur le sommet du Mauna Kea, le plus haut volcan de la grande île de l’archipel hawaïen. Outre une
altitude de 4205 mŁtres, ce site offre par sa trŁs faible humiditØ, la noirceur du ciel, des conditions d’ob-
servation exceptionnelles (dØni par le seeing). C’est pour cette raison que ce site accueille aujourd’hui
neuf tØlescopes optique/infrarouge, trois tØlescopes submillimØtriques et un tØlescope radio.
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FIG. 2.5  Contours de confiance à un, deux et trois ( (39%, 86% et 99% de niveau de confiance) dans le plan
)
+*',.- , en haut et contours de confiance dans le plan
)
.+*/0- avec la même statistique en bas. On suppose
les valeurs 1
À Ä325476
, 
À¨Ä#25894
et ,
À;:4
. Les figures de droite font l’hypothèse supplémentaire que . est
connu à (
ÀaÄ#2 ÄºÃ
(soit ﬀ 10 %), i.e. on a pris un univers plat. Ces mesures conduisent à une précision d’environ
10% sur la mesure de , .
Le CFHT est un tØlescope de type Cassegrain4 dont le miroir primaire est de 3.58 mŁtres de diamŁtre.
Le CFHT est en service depuis 1980.
2.3.2.2 La caméra MegaCam
De nombreux instruments, imageurs et spectrographes, ont ØtØ montØs sur le foyer de ce tØlescope,
le dernier en date est une camØra constituØe de 36 CCDs.
Le projet MegaPrime est le fruit d’une collaboration entre le CFHT, le CEA5, l’INSU6 et les instituts
canadiens. C’est l’un des plus grands imageurs CCD jamais construit et montØ sur un si petit miroir.
4Type de télescope dont le miroir primaire, parabolique, est percé en son centre pour laisser passer la lumière d’un miroir
secondaire monté "tête-bêche" avec le primaire.
5Commissariat à l’Energie Atomique.
6Institut National des Sciences de l’univers.
44
2.3 SuperNova Legacy Survey
Avec ses 36 CCDs de 2000x4500 pixels chacun (Fig. 2.6), MegaCam, est en mesure d’observer des
champs d’un degrØ carrØ de surface angulaire. Chaque pixel a une taille de 13.5 micromŁtres de côtØ soit
une rØsolution angulaire de 0.18 seconde d’arc.
Cet instrument capable d’observer en optique et infrarouge proche, est montØ au foyer du tØlescope
FIG. 2.6  Photo de la mosaïque
faite de 40 CCDs de 2000x4500
pixels chacun.
entre 15 et 18 jours par lunaison, centrØs autour de la nouvelle lune. Il est pour moitiØ utilisØ par le projet
CFHT Legacy Survey qui regroupe trois sous-projets scientiques :
 le premier est un relevØ à grand angle et peu profond. Il devrait couvrir un total de 1300 degrØs
carrØ pour faire une cartographie de la population stellaire, des analyses de structure galactique.
 l’objectif du deuxiŁme projet est de couvrir 170 degrØs carrØ avec les ltres (u*, g’, r’, i’, z’) à
des magnitudes plus au dessous de i’=24.5, pour Øtudier les grandes structures et la distribution de
matiŁre dans l’univers en utilisant l’effet de lentille gravitationnelle et la distribution des galaxies.
 le dernier projet dont fait partie l’imagerie du SNLS (SuperNova Legacy Survey), a pour objectif
d’observer 4 degrØs carrØ avec une grande profondeur et en plusieurs couleurs (u*, g’, r’, i’, z’). Le
double objectif de ce projet est d’apporter des contraintes sur l’Øvolution galactique, la formation
des Øtoiles et rØaliser la dØtection et le suivi de prŁs de 2000 supernovæ dont la moitiØ de type Ia
pour une gamme de dØcalage vers le rouge entre 0.3 et 1.0. La gure (Fig. 2.7) donne la position
des quatre champs d’un degrØ carrØ chacun. Ils sont notØs D1 à D4.
2.3.2.3 Méthode innovante : la recherche glissante
La mØthode de dØtection dØcrite dans le chapitre prØcØdent, fut utilisØe pendant trŁs longtemps, no-
tamment par les FROGS et le SCP dans les diffØrentes campagnes de recherche de 1997 à 2002. Si le
candidat, une fois spectrØ, Øtait effectivement une supernova de type Ia et que de surcroît, il paraissait
avoir ØtØ observØ avant son maximum de luminositØ, alors on faisait un suivi photomØtrique en repoin-
tant le tØlescope sur le champ contenant l’objet pour pouvoir construire sa courbe de lumiŁre. Depuis
le mois de mars 2003, une nouvelle stratØgie de recherche a ØtØ mise en place pour le projet SNLS. Le
principe est d’observer les mŒmes champs à intervalle rØgulier dans plusieurs ltres (u*,g,r,i,z). Cette
mesure continue, sur le mŒme instrument (MegaCam en l’occurrence), offre la possibilitØ de faire la dØ-
couverte et le suivi photomØtrique avec le mŒme instrument Øvitant ainsi les difcultØs pour construire
des courbes de lumiŁre avec des observations provenant de diffØrents tØlescopes (problŁmes de rØfØrence,
d’alignement et d’intercalibrage notamment).
Si le principe de dØtection reste inchangØ, la mØthode donne le moyen d’obtenir des images plus
profondes, plus rapidement puisque les images de recherche d’une campagne (d’une lunaison) sont les
images de rØfØrence de la campagne suivante.
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FIG. 2.7  Carte du ciel et position des champs D1 à D4 pointés toutes les 3-4 nuits par la caméra MegaCam
dans le cadre du projet CFHTLS. Ces champs ont été choisis pour leur faible pollution par la poussière galactique,
notamment et l’absence d’étoile de trop forte magnitude.
La sØrie rØguliŁre d’observations permet un bon Øchantillonage des courbes de lumiŁre dans les
diffØrents ltres. Il faut aussi noter que l’on recherche maintenant des coïncidences avec les observations
des jours prØdØdents (de la mŒme bande ou non). La sØlection des candidats est beaucoup plus contrainte
par rapport à la mØthode classique, ce qui signie que le risque d’observer un mauvais ØvØnement avec le
spectrographe devient trŁs faible. Autre avantage important, le multiplexage. En effet, la taille du champ
observØ permet de dØcouvrir plusieurs candidats dans les mŒmes images. Cette mØthode a ØtØ testØe avec
succŁs par les FROGS lors de la campagne du SCP du printemps 2002 (Raux 2002) avec la camØra
CFHT12K. La gure (Fig. 2.8) donne un exemple de la sØrie d’images pour le candidat SN2003ha. Cet
objet a ØtØ observØ avec les ltres r’ et i’.
2.3.3 Statut de l’expérience après un an de fonctionnement
An d’identier cette grande quantitØ de spectres, une quantitØ importante de temps a ØtØ allouØe sur
diffØrents tØlescopes. Si la grande majoritØ du temps a ØtØ obtenue pour utiliser le tØlescope VLT-Antu
avec son spectrographe FORS1, la collaboration a un accŁs aux tØlescopes Gemini, Magellan et Keck
I&II.
A la n de la campagne 11, 93 candidats ont ØtØ retenus et spectrØs. Le tableau (Tab. 2.4) donne les
rØsultats de la spectromØtrie avec l’ensemble des tØlescopes (Gemini, Magellan, Keck et VLT). Parmi
ces candidats, 50 ont ØtØ spectrØs avec le spectrographe VLT-FORS1 et 18 ont ØtØ conrmØs comme
SNIa. Dans le chapitre (Chap. 5) nous dØcrirons de maniŁre dØtaillØe l’identication des spectres.
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FIG. 2.8  Exemple de découverte et de suivi de la supernova sn2003ha à z=0.285. Les images du dessus sont
les références et les images du milieu sont les images de recherche. Au dessous, on a le résultat de la soustraction
après les différents ajustements et corrections apportés sur les images. On peut constater en lisant les légendes au
bas de l’image que cette supernova a été suivie avec différents filtres (i’ et r’).
Type Nombre d’ØvØnements
Ia 36
Ia ? 12
II/Ibc 4
AGN/QSO 9
? 33
TAB. 2.4  Tableau montrant la répartition des candidats retenus par la photométrie comme SNIa possible. 36
candidats ont formellement été identifiés et 12 sont possiblement des Ia. On remarque le faible nombre de non Ia
identifiées (QSO, AGN, SN d’autres types). Il s’agit des résultats de spectroscopie, tous télescopes confondus.
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Chapitre 3
Principe de rØduction des donnØes
spectrales
Introduction
Avant de pouvoir identier et conclure quant à l’identitØ d’un objet à partir de son spectre, il y
a une Øtape entre les observations spectroscopiques et l’analyse du spectre : la rØduction des donnØes
spectrales. En effet, lors de telles observations, l’observateur doit mesurer les diffØrentes contributions
pour n’extraire nalement que le signal provenant de l’astre à Øtudier. C’est ainsi que ce chapitre dØtaille
l’ensemble du protocole pour y parvenir. La rØduction des donnØes de type longue fente et échelle est
abordØe. An d’illustrer chaque Øtape, on donne des exemples provenant des spectrographes VLT-FORS1
(longue fente) et Keck-ESI (échellettes).
3.1 Note sur les logiciels de réduction de données spectrales
Il n’existe pas une trŁs grande panoplie de logiciels publics permettant de rØduire les donnØes spec-
trales, il y en a deux qui se partagent le marchØ du spectre.
Il s’agit pour le premier d’IRAF (Image Reduction and Analysis Facility), dØveloppØ par le NOAO
(National Optical Astronomy Observatories). C’est un logiciel relativement robuste, rapide et puissant
(toutefois peu convivial à l’utilisation). Dans le cadre de cette thŁse, IRAF fut utilisØ pour rØduire les don-
nØes de type échelle, mais aussi parfois pour les donnØes longue fente. Il est aussi possible de dØvelopper
ses propres routines pour automatiser certaines lorsque c’est possible.
Le second logiciel de rØduction de donnØes spectrales est MIDAS (Munich Image Data Analysis
System) dØveloppØ par l’ESO (European Southern Observatory). Celui-ci est plus simple d’apprentissage
et d’utilisation et il a ØtØ utilisØ pour la rØduction des donnØes de type longue fente, entre autres dans
le cadre du SNLS. Comme l’ensemble du prØ-traitement des donnØes FORS du SNLS est fait avec le
pipeline FORS (Øcrit en MIDAS), il semblait justiØ de continuer avec le mŒme logiciel. En fait, outre la
logique, il y a aussi la contrainte dße à des conits entre les deux logiciels quant à l’Øcriture des entŒtes
des images.
Les deux logiciels sont segmentØs en paquetages dont les commandes sont spØcialisØes pour chaque
instrument. On pourra trouver en annexe (Annexe C), l’ensemble des commandes de base pour dØbuter
rapidement la rØduction spectrale avec IRAF ou avec MIDAS.
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3.2 Pré-traitement des images CCD
La premiŁre partie de la rØduction des donnØes CCD consiste à Øliminer l’ensemble des contributions
liØes au systŁme d’acquisition du signal, au dØtecteur et à l’Ølectronique de contrôle. Ainsi doit-on faire
une correction d’offset, une soustraction du niveau de base du dØtecteur, une Ølimination du courant
d’obscuritØ et nalement appliquer un champ plat haute-frØquence pour uniformiser la sensibilitØ des
pixels.
3.2.1 Niveau de base
Le niveau de base du dØtecteur, qu’on appelle gØnØralement biais est obtenu à partir de poses à
temps d’intØgration nulle (auquel il faut tout de mŒme ajouter le temps de lecture). Cette quantitØ est
relativement stable sur les instruments que nous avons utilisØs (230 ADU pour le spectrographe VLT-
FOR1 et environ 700 pour le spectrographe ESI (environ car il y a deux amplicateurs)). La stratØgie
habituelle consiste à prendre une sØrie de poses de biais (entre 5 et 10) puis d’en faire la mØdiane. Cette
pose de biais mØdian est ainsi soustraite à toutes les autres images du set.
3.2.2 Correction d’offset
An de quantier la contribution de l’Ølectronique, variable au cours de la lecture d’une image, on
mesure le niveau de base oø le signal de science n’intervient pas. Sur le bord du CCD, il existe une bande
de quelques dizaines de pixels qui ne contient pas de signal extØrieur autre que les photons niveau de
seuil. Cette bande est qualiØe de bande d’offset, et est couramment appelØe overscan.
La correction d’offset consiste d’abord à calculer, pour chaque ligne dans le sens de la lecture, la
valeur mØdiane des pixels. Ensuite, dans l’autre sens, celui de la dispersion croisØe (le sens de l’image de
la fente), on effectue un ajustement polynomial de faible degrØ pour dØterminer le gradient existant dans
le sens de la lecture. Ainsi, cette fonction polynomiale est soustraite aux autres colonnes de la CCD ce
qui remplit l’objectif de supprimer l’ensemble des photons virtuels et de corriger du gradient de lecture.
Une fois la correction effectuØe, cette bande d’overscan devenue inutile est supprimØe de toutes les
images.
3.2.3 Courant d’obscurité
Ce bruit tire son origine de l’accumulation de charges produites par agitation thermique au sein du
substrat. Le taux d’accumulation est proportionnel au temps d’exposition et sensible à la tempØrature
( < È¥ N>=
$
). ThØoriquement, la valeur du courant d’obscuritØ varie linØairement avec le temps. Dans la
grande majoritØ des instruments, du fait de la qualitØ du substrat et de la stabilitØ du refroidissement,
la gØnØration de ces charges est relativement faible (quelques È par heure). On peut considØrer par
ailleurs que ce courant est homogŁne sur l’ensemble du dØtecteur. Éliminer le courant d’obscuritØ revient
à prendre une sØrie de poses avec un temps d’intØgration donnØ qui devrait Œtre le mŒme que celui des
poses science, alors que la CCD est privØe de toute lumiŁre. On calcule ensuite la mØdiane de cette
sØrie qui est enn soustraite au reste du set.
En pratique, ce courant est si faible que l’acquisition et la correction sont bien souvent nØgligØes.
3.2.4 Correction de courant plat haute-fréquence
C’est une correction qui permet de compenser les variations de sensibilitØ d’un pixel à l’autre au sein
de la CCD. D’un point de vue pratique, la CCD est illuminØe par une lampe dont le spectre est uniforme
(une lampe à quartz par exemple) ou par le fond de ciel crØpusculaire. On ajuste ensuite le prol dans le
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sens de la dispersion par un polynôme (qui peut Œtre de degrØ important) puis on divise l’image initiale
(i.e. toutes les lignes dans le sens de la dispersion) par cette fonction polynomiale1 . L’image dite de
courant plat issue de cette opØration, ne prØsente plus que les modulations haute-frØquence illustrant
les uctuations de sensibilitØ pixel à pixel. Le reste des images est alors divisØ par cette pose de courant
plat pour appliquer la correction de uctuations.
3.3 Élimination des impacts de rayons cosmiques
L’impact des particules de haute Ønergie crØe, par photo-ionisation de la surface et du substrat, du
capteur CCD, une quantitØ importante de charges. Ces charges sont interprØtØes comme Øtant de mŒme
nature que celles issues du faisceau de photons incidents. Chaque signal de rayon cosmique peut affecter
un ou plusieurs pixels contigus. La quantitØ d’ØvØnements attendus dØpend de la localisation du capteur
(sol/espace, altitude, etc) et du temps d’exposition. Par exemple, pour le capteur CCD de l’instrument
VLT-FORS au Chili, on s’attend à une moyenne de 78 ØvØnements par minute sur toute la surface du
CCD (constituØe de î ¥  ß î ¥  pixels). La position des impacts sur le capteur est alØatoire.
Il est donc nØcessaire d’Øliminer ces rayons cosmiques et pour cela, plusieurs traitements, plus ou
moins efcaces sont à disposition.
 si, lors de l’observation, plusieurs poses du mŒme objet dans les mŒmes conditions ont ØtØ rØa-
lisØes, alors un calcul de l’image mØdiane suft à ôter la majoritØ des pixels inopportuns. Cette
procØdure est automatiquement utilisØe par la chaîne de rØduction de donnØes spectrales du SNLS ;
 par contre, s’il n’y a qu’une image, il faut explorer l’intØgralitØ de l’image pour trouver les pixels
"chauds". Cette dØtection est rØalisØe par comparaison de la valeur d’un pixel avec ses pixels
voisins. Tout pixel dont la caractØristique est plus piquØe que la fonction d’Øtalement est marquØ
comme Øtant le signal d’un cosmique. On supprime alors la valeur du pixel et on le remplace par
une interpolation polynomiale des valeurs des pixels adjacents ;
 la derniŁre mØthode qui est aussi celle utilisØe lors de cette Øtude pour les spectres de type échelle
est celle dite du Laplacien. Cette mØthode de dØtection de bords est particuliŁrement bien adaptØe
dans une situation comme la notre. En effet, (van Dokkum 2001) a montrØ qu’en remarquant que
les Øtoiles ont des variations spatiales lentes et continues, on peut dØtecter les rayons cosmiques
qui ont un comportement opposØ (variations spatiales rapides et discontinues), en calculant le
laplacien S de l’image. Cette mØthode est utilisØe à la fois pour l’imagerie et la spectroscopie.
En appliquant le thØorŁme des Ølements nis2, le laplacien sous sa forme discrŁte s’exprime de la
maniŁre suivante :
Sø
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

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 
AB
La convolution de l’image par ce laplacien permet de faire apparaitre les bords autour des pixels
de forte intensitØ.
D’un point de vue pratique, on procŁde comme suit : on commence par ajuster le prol des raies
d’Ømission de ciel puis on soustrait le rØsultat à l’image CCD. On ajuste aussi le spectre de l’objet
qui est Øgalement soustrait. Cela permet d’Øviter de supprimer les raies Øtroites, ce qui conduirait
à des erreurs sur l’extraction nale (voir plus loin).
Le laplacien est alors calculØ sur l’image soustraite du ciel. L’image initiale est alors convoluØe
1Notons que le profil ajusté est une convolution du spectre de la lampe avec l’efficacité quantique de la CCD.
2Ce qui signifie en pratique qu’on fait un développement de Taylor à gauche et à droite au deuxième ordre et qu’on extrait
la quantité C	Ú!D |FEHGJI#DªÚ!KI½Ú'L G .
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à son image de laplacien S ce qui permet de mettre en Øvidence les bords (des Øtoiles, des cos-
miques...) puisque les bords seront nØgatifs et l’intØrieur des cosmiques positifs. Ensuite, l’algo-
rithme cherche les pixels qui dØpassent un seuil (typiquement Ł¥ du fond de ciel) sur cette image
convoluØe. Chaque pixel dØtectØ est comparØ aux huit pixels adjacents et une carte de dØtection de
cosmiques est ainsi crØØe. Ce processus itØratif permet de dØtecter les cosmiques ØtalØs sur plu-
sieurs pixels contigus. La carte des pixels est mise à jour à chaque itØration. Le signal de cosmique
est nalement remplacØ par une interpolation polynomiale de la valeur des pixels adjacents. Fina-
lement on repose le spectre de ciel sur cette image nettoyØe des impacts de rayons cosmiques.
Une illustration des diffØrentes Øtapes est donnØe gure (Fig. 3.1). On se reportera bien sßr à
l’article original pour de plus amples prØcisions.
FIG. 3.1  Illustration de l’algorithme de rejet des cosmiques par la méthode du laplacien. Extrait de (van Dokkum
2001).
L’algorithme initial n’existant que pour les spectres longue fente a du Œtre dØveloppØ pour les
spectres échelle en faisant l’hypothŁse que ce type de spectre est constituØ de plusieurs spectres
longue fente recombinØs. Ce qui veut dire que le nettoyage des cosmiques est effectivement effec-
tuØ avant la recombinaison des ordres, sur chaque bande indØpendante.
3.4 Extraction des spectres
AprŁs cette extraction, on sera passØ d’une image (prØ-traitØe) en deux dimensions M$ßON  !P  à un
spectre unidimensionnel M@ßæñ
 (oø ñ est la longueur d’onde du spectre calibrØ). Il faut noter qu’à ce
niveau de l’extraction le spectre n’est pas nØcessairement ØtalonnØ en longueur d’onde et N reprØsente
alors l’abscisse sur la matrice de pixel du CCD. L’existence de distorsions et de exions complique
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l’extraction. L’algorithme utilisØ aujourd’hui, pour procØder à l’extraction optimisØe est basØ sur le travail
de Horne (1986), dans le cas des spectres longue fente et sur celui de Marsh (1989) pour les spectres
échelle, bien plus distordus. Donc, aprŁs avoir fait un bilan des distorsions, les algorithmes utilisØs y sont
exposØs.
3.4.1 Détériorations des spectres
En spectroscopie, on peut dØnombrer trois effets qui transforment le cas (a) de la gure (Fig.3.3),
conguration idØale oø on a un parfait alignement du spectre avec les axes de la CCD, oø la largeur du
spectre ne varie pas en fonction de la longueur d’onde, en un cas plus proche de la rØalitØ, celui reprØsentØ
dans le cas (d) de la mŒme gure.
3.4.1.1 Mauvais alignement de la fente
ThØoriquement, si l’instrument est bien rØglØ, on doit avoir un parfait alignement du spectre avec les
axes de la CCD. La rØalitØ est un peu diffØrente puisqu’on observe, parfois, un dØrŁglement du systŁme
optique (soit la fente, soit les prismes) rendant impossible un traçage linØaire du spectre le long de l’axe
de N de la matrice des pixels de la CCD.
3.4.1.2 Effet dû au seeing
Le seeing est un phØnomŁne traduisant les turbulences atmosphØriques qui sont essentiellement des
variations erratiques de la pression et de la tempØrature. En temps normal, les rayons lumineux d’une
source donnØe ont tous la mŒme direction par rapport aux couches d’atmosphŁre et donc si le front d’onde
subi des distorsions dues à des turbulences, ceux-ci changent localement de direction. La frØquence du
mouvement Øtant d’environ une dizaine de millisecondes, l’image de l’Øtoile n’apparaît pas à la mŒme
position sur le capteur, mais forme une distribution autour d’une position centrale, donnant nalement un
effet d’Øtalement de cette Øtoile (mesurØe en seconde d’arc). La distribution obtenue est appelØe fonction
d’Øtalement ou PSF (Point Spread Function).
On peut montrer par ailleurs (Schroeder 1987), que le seeing est une fonction de la longueur d’onde
( ñ ) puisqu’il dØcrit les variations locales d’indice atmosphØrique, lui-mŒme dØpendant de ñ (Filippenko
1982). Le seeing est donnØ par la relation
?
>ñ@þºÉªõ oø Éºõ (paramŁtre de Fried, qui mesure la rØsolution
angulaire du tØlescope) est de la forme3 É*õQ< ñ3©RÎÇ ßTSÃk3UºßWV  . Z dØnit l’angle zØnithal. Finalement, en
combinant les deux relations, on obtient celle liant le seeing à la longueur d’onde :
?
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Ainsi, le seeing est d’autant plus faible que la longueur d’onde est grande et on observe la dilatation
(ce qui est en fait un Ølargissement de la fonction d’Øtalement, qui est donc une perte de rØsolution) du
spectre au fur et à mesure qu’on se dØplace dans la partie bleue. Cette relation est illustrØe par le schØma
(c) de la gure (Fig.3.3). Une reprØsentation de la fonction seeing en fonction de la longueur d’onde est
donnØe dans la gure (Fig. 3.2).
3.4.1.3 Réfraction atmosphérique
La rØfraction atmosphØrique affecte les spectres de deux maniŁres diffØrentes. La premiŁre tient à la
variation de l’indice de l’air avec la longueur d’onde. Dans ce cas, l’atmosphŁre joue le rôle d’un prisme
et de fait, le rayon lumineux est d’autant plus dØviØ que sa longueur d’onde est courte. Donc l’objet est
3Le facteur de proportionnalité contient entre autre un terme qui mesure la turbulence.
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FIG. 3.2  Comportement du seeing en fonction de la longueur d’onde. Ainsi la largeur de l’objet suit ce compor-
tement en fonction de la longueur d’onde.
observØ à des positions dØcalØes selon sa longueur d’onde. Cet effet conduit à la courbure des spectres
et croit en intensitØ du rouge vers le bleu. Le deuxiŁme impact n’est quant à lui pas d’ordre gØomØtrique
mais ØnergØtique. En effet, lorsqu’on n’est pas à l’angle zØnithal, on a une perte d’Ønergie plus grande
vers les bords des spectres que vers la longueur d’onde centrale ( ñ ô
ó/X
). On peut montrer (Filippenko
1982) que la rØfraction diffØrentielle est de la forme
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oø ý est l’indice de rØfraction et V l’angle zØnithal. Ainsi l’effet est d’autant plus important lorsqu’on
s’Øloigne de la longueur d’onde centrale ou que la masse d’air traversØe augmente.
3.4.1.4 Les courbures spécifiques en mode échelle
Si dans le spectrographe longue fente, on a pu dØnombrer un certain nombre d’effets indØsirables sur
les spectres, le spectrographe ESI en ajoute d’autres. En effet, sans entrer dans les dØtails calculatoires
(mais on peut trouver des informations dans (Schroeder 1987), chapitre 13), on peut simplement expli-
quer que le disperseur croisØ (donc le systŁme avec les deux prismes) est responsable des courbures du
spectre et de l’image de la fente (les raies de ciel sont les images de la fente, dans le cas d’une pose
science). Ces courbures sont liØes à l’inclinaison de l’angle d’attaque par rapport au plan normal à la sur-
face du prisme. En effet, à la sortie du rØseau échelle, les rayons sont rØØchis avec un angle dØpendant
de leur longueur d’onde. Ils arrivent donc avec un angle diffØrent sur le second prisme, chargØ de sØparer
latØralement les ordres crØØs par le rØseau.
En résumé, entre les distorsions dues à l’optique de l’instrument (disperseur croisé, réseau, fente...)
ou aux conditions d’observation (seeing, masse d’air), force est de constater que l’extraction de tels
spectres n’est pas chose aisée si on se fixe l’objectif de minimiser la perte de signal. Horne (1986) a
réfléchi à la question et a mis au point un algorithme qui optimise l’extraction du signal pour les spectres
chahutés par les distorsions dont nous avons parlé. Là encore, les spectres de l’instrument ESI subissent
un traitement à part, bien plus complexe, pour tenir compte des flexions importantes engendrées par le
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FIG. 3.3  Bilan des effets qui détériorent un spectre. (a) est le cas idéal. (b) montre qu’en fait, les spectres et les
raies de ciel sont rarement alignées avec les axes de la CCD. (c) montre l’effet additionné du seeing qui dilate le
spectre d’autant plus qu’on va dans le bleu. (d) est l’addition du cas (c) avec l’effet prismatique de l’atmosphère
qui courbe le spectre.
χ
Image de la fente
Spectre
FIG. 3.4  Cette figure représente les dis-
torsions qui apparaissent sur les spectres
ESI. On constate la courbure du spectre
ainsi que celle des images de la fente, re-
présentée par l’angle ` . C’est le disper-
seur croisé qui est responsable de ces deux
flexions.
disperseur croisé.
3.4.2 Extraction optimisée des spectres
3.4.2.1 Principe de base
Maintenant que les imperfections qui touchent les spectres ont ØtØ explicitØes, il faut aborder le pro-
blŁme de l’extraction du spectre pour passer d’une trame en deux dimensions qui contient un ou plusieurs
spectres et aussi des raies d’Ømission de ciel (gØnØralement imposantes par leur intensitØ). Le principe
est donc d’Øvaluer la fraction de ux de l’objet qui tombe sur chaque pixel dans le sens de la fente,
pour chaque longueur d’onde du spectre. On fait l’hypothŁse (gØnØralement validØe) que le spectre et
les images de la fente sont trŁs faiblement courbØs (moins d’un pixel de exion pour le VLT-FORS1 par
exemple) et suivent les lignes et colonnes de la trame CCD.
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L’objectif de cet algorithme est de sØparer la composante qui appartient à l’objet et la composante qui
appartient au ciel, de maniŁre optimale. D’une point de vue pratique, à partir d’un ajustement gaussien
du prol du signal, pour chaque longueur d’onde, on va dØterminer la probabilitØ que le signal soit celui
de l’objet recherchØ. La gure (Fig. 3.5) donne une illustration de l’algorithme.
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FIG. 3.5  Figure illustrant l’idée de l’extraction du signal pour chaque longueur d’onde. On évalue la distribution
du signal et on attribue au pixel, un poids correspondant à la probabilité d’être du signal de l’objet recherché.
L’extraction de ciel se fait dans le même temps en interpolant sous le spectre, deux bandes de ciel adjacentes à
celui-ci.
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comme le comptage de fond de ciel obtenu à partir de l’interpolation de deux bandes de ciel adjacentes
au spectre T f sous ce mŒme spectre (Fig. 3.5). En partique, on se place à plus de Ł¥ du centre du spectre
et on prend une bande d’une largeur d’une cinquantaine de pixels an que l’erreur sur le spectre ainsi
interpolØ soit nØgligeable.
Dans une premiŁre extraction, qu’on qualiera de standard, on choisi une fenŒtre Y
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sorte à englober l’intØgralitØ du signal à extraire. Alors si on dØnit, pour une longueur d’onde donnØe,
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est simplement la somme des
variances statistiques de m /f .
Dans cette premiŁre itØration, tous les pixels ont la mŒme pondØration. On dØnit la pondØration de
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chaque pixel par  /f . En prenant en compte ce terme de pondØration, il vient
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Et tout le problŁme de l’optimisation de l’extraction revient à estimer correctement la valeur de
chaque  /'f . Pour cela, pour chaque longueur d’onde ñ , on va rØaliser un ajustement par un prol gaus-
sien n f dont chaque point du prol n /'f dØnit une probabilitØ qu’un photon de longueur d’onde ñ soit
enregistrØ à une position
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Cette condition permet de minimiser l’erreur sur T f et de rendre l’extraction optimale. On s’assure
que n / ñ est positif sinon, on Ølimine le point et on recommence l’ajustement du prol jusqu’à ce que le
nombre de pixels rejetØs soit le mŒme deux itØrations successives.
Ainsi, à la n, l’expression du ux devient
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qui est donc le spectre optimal avec la variance correspondante :
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3.4.2.2 Cas des spectres très distordus
La situation se complique si l’hypothŁse faite auparavant sur la rectitude du spectre et des raies de
ciel n’est pas respectØe. Alors la mØthode ci-dessus n’est plus applicable, à moins de faire un ajustement
simultanØ du prol spectral et des raies de ciel (supposØes droites). Ce travail a ØtØ menØ par Marsh
(1989).
Si la exion du spectre est gØrable par l’une ou l’autre des mØthodes, il n’en demeure pas moins
qu’il peut y avoir une courbure des images de fente et on ne peut s’affranchir du problŁme qu’en re-
dressant d’abord ces lignes avant de faire l’extraction. Seul un Øtalonnage en longueur d’onde en deux
dimensions permettra de redresser les distorsions gØomØtriques. L’Øtalonnage en longueur d’onde en
deux dimensions est exposØ plus loin.
3.4.2.3 Et si l’objet est très faible ?
Autre dØtail qui a son importance, il arrive parfois que le spectre de l’objet soit si faible par son
intensitØ qu’il soit tout simplement impossible de l’extraire directement par l’un des deux algorithmes
prØcØdemment mentionnØs. Ce manque de signal peut provenir du manque de temps d’exposition et/ou
de la faible magnitude de l’objet à spectrer ou d’un mauvais positionnement de l’objet dans la fente.
La solution gØnØralement utilisØe est d’Øtablir d’abord l’Øquation de la trace du spectre d’une Øtoile
standard (toujours trŁs brillante), puis d’utiliser l’Øquation de cette trace comme guide pour extraire le
signal de l’objet science. Cela sous-entend notamment que la position du signal de l’Øtoile standard
et celle du candidat soit la mŒme sur tous les Øchellogrammes. Sauf modication de l’observateur, cette
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condition est toujours rØalisØe. C’est une mØthode trŁs utilisØe lorsqu’on observe des objets à grand dØ-
calage vers le rouge dont le signal est extrŒmement faible. Elle a ØtØ trŁs utile pour extraire les spectres
obtenus avec le spectrographe ESI.
Donc, dans cette section, nous avons vu qu’il existait des méthodes robustes et optimisées pour ex-
traire des spectres, même lorsque ceux-ci présentent des courbures intrinsèques importantes. L’étape
suivante est généralement l’étalonnage en longueur d’onde (si celle-ci n’a pas déjà été faite pour redres-
ser les images de fente).
3.5 L’étalonnage en longueur d’onde
La simplicitØ apparente de cette Øtape ne doit surtout pas en cacher l’importance. En effet, c’est ici
qu’on va passer d’un spectre oø l’Øchelle dans le sens de la dispersion est exprimØe en pixel à une
Øchelle avec des unitØs en longueur d’onde. Il faut trouver la correspondance entre les deux unitØs : on
cherche à Øtablir la relation de dispersion.
Cette section dØcrit la mØthode pour Øtalonner le spectre en une et deux dimensions.
3.5.1 Etalonnage à une dimension
Au cours des observations, on a pris des poses dites d’arc, c’est ici qu’elles vont Œtre utilisØes. Elles
contiennent, le plus souvent, un spectre de lampe froide avec des raies extrŒmement Øtroites, parfaitement
connues donc identiables. Ainsi, faut-il extraire le spectre de cette lampe en utilisant l’Øquation de la
trace du spectre science ou du spectre de l’Øtoile standard, comme guide. Cela signie qu’on extrait
le spectre de la lampe arc à la mŒme position
6
que l’objet recherchØ. Le faire à une autre position,
entraînerait des erreurs si les images de la fente sont distordues.
Ensuite, on identie les raies d’Ømission en leur attribuant leur longueur d’onde, comme on peut
le voir dans la gure (Fig. 3.6). Pour crØer de maniŁre univoque une correspondance entre la longueur
d’onde et le numØro du pixel.
Finalement, un ajustement polynomial de faible degrØ (entre 3 et 6 selon le spectrographe) donne
la relation recherchØe entre la position en pixel et la longueur d’onde. On a ainsi Øtabli la relation de
dispersion. La gure (Fig. 3.7) illustre une telle relation.
3.5.2 Etalonnage à deux dimensions
Comme nous l’avons abordØ dans la section prØcØdente, l’Øtalonnage en longueur d’onde en deux
dimensions est le plus souvent utilisØ lorsqu’il y a des distorsions des raies de ciel (ou plus gØnØralement,
des images de la fente).
Le cheminement est le mŒme qu’à une dimension à ceci prŁs que l’Øtalonnage est effectuØ à nouveau
à intervalle rØgulier (dØnit par l’utilisateur, selon l’importance de la courbure, mais typiquement, il
s’agit de quelques pixels) le long de la direction de dispersion croisØe. Ensuite, on ajuste l’ensemble
par un polynôme en deux dimensions. On obtient une matrice de transformation qu’on inverse et qu’on
applique à nos images. Ainsi, les raies de ciel sont-elles redressØes. Suite à cette manipulation, il faut
s’attendre à ce que la exion du spectre soit diffØrente de celle initiale, mais tout ceci ne pose pas de
problŁme, puisqu’on utilise l’algorithme qui optimise l’extraction mŒme lorsqu’il y a des courbures.
Enn, dans un cas comme dans l’autre, on attache cette relation de dispersion à toutes les images
restantes. S’il s’agit de la relation à une dimension, elle ne peut Œtre appliquØe que sur les spectres extraits
à leur tour.
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FIG. 3.6  Exemple d’identification des raies d’émission d’une lampe CuNeAr prise au VLT sur l’instrument
FORS.
FIG. 3.7  Exemple de relation de dispersion ajustée pour une lampe CuNeAr de l’instrument FORS monté sur le
télescope VLT.
Il est aussi à noter que l’Øtalonnage en longueur d’onde peut Œtre fait directement à partir des raies
d’Ømission du spectre de ciel, prØsentes sur les images. Si la solution a l’avantage de donner une relation
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de dispersion relativement rapidement, elle n’offre pas la mŒme prØcision puisque les raies de ciel sont
plus larges que les raies d’Ømission des lampes utilisØes gØnØralement.
3.6 Le plus d’ESI : la recombinaison des spectres
C’est une Øtape qui n’a lieu que pour les instruments de type échelle ou multi-bras (type WHT).
Il s’agit de recombiner les diffØrents morceaux de spectres. Il peut s’agir de recoller deux portions de
spectres dont l’un est pris avec une grande couverture ultra-violet et l’autre avec une grande couverture
infrarouge. Ou il peut s’agir, comme dans le cas d’ESI, de recombiner chacun des ordres. On va se
concentrer sur ce cas. Ceci se fait toujours aprŁs l’Øtalonnage en longueur d’onde, pour pouvoir Øvaluer
correctement les zones de recouvrement entre les ordres.
Outre le recouvrement, on constate la diffØrence de niveau de ux entre les diffØrents ordres, due à
la prØsence du rØseau blazØ. Ces variations sont illustrØes par la gure (Fig. 3.8).
FIG. 3.8  Exemple de spectre d’une étoile standard obtenu avec le spectrographe ESI. Chaque portion corres-
pond à un ordre de diffraction différent. Comme il n’y a encore pas eu de correction de l’angle de Blaze, on peut
remarquer que les ordres ont des niveaux de flux différents. L’ordonnée est exprimée en nombre d’ADU.
En gØnØral, les rØseaux blazØs ont la forme reprØsentØe dans l’exemple (Fig. 3.9).
Cette variation de ux observØe entre les ordres est essentiellement due à la fonction de Blaze. En
effet, l’intensitØ normalisØe M@ßut  !v  , est composØe d’une fonction d’interfØrence (FI) et d’une fonction de
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Blaze (FB) : M@ßut  !v   3 Mkß 3 ~ . La fonction FB est de la forme X0y{z5| 

^

, oø } dØsigne la diffØrence de
chemin entre deux rayons de mŒme inclinaison sur deux faces successives du rØseau. FB est l’enveloppe
externe que l’on voit habituellement lorsqu’on reprØsente l’intensitØ en fonction des angles. Ainsi, le
principe du rØseau blazØ est de dØplacer le maximum de la fonction de Blaze vers une longueur d’onde
ñ
à donnØe, dØpendant de l’angle ~ choisi. On peut montrer que pour chaque ordre, l’intensitØ passe par
un maximum centrØ en ñ à . On peut aussi montrer que l’enveloppe est d’autant plus large que l’ordre est
faible. La gure (Fig. 3.8) donne une illustration. Les plus faibles longueurs d’onde correspondent aux
ordres les plus ØlevØs.
On modØlise la fonction de Blaze et donc les modulations de ux en ajustant le prol de tous les
ordres obtenus avec l’Øtoile standard. Cette modulation permet aussi de corriger le ux dans les zones de
recouvrement. Le prol total obtenu (Fig. 3.10) est inversØ et appliquØ ensuite à tous les autres spectres
science. L’intØrŒt de faire cette correction à partir de l’Øtoile standard plutôt qu’avec les spectres scien-
ce s’explique simplement par le fait que le spectre de l’Øtoile standard possŁde un rapport signal sur bruit
bien meilleur que celui des autres spectres.
3.7 Correction d’extinction atmosphérique
En traversant l’atmosphŁre terrestre, la lumiŁre des objets est attØnuØe du fait de l’absorption et de
la diffusion du milieu. Cette attØnuation du ux incident est appelØe extinction atmosphérique. L’impor-
tance du phØnomŁne dØpend de la distance zØnithale de l’objet, des conditions atmosphØriques du lieu
d’observation et aussi de la longueur d’onde (Fig. 3.11). Il est important de prendre en compte cette
absorption lors de la rØduction.
Si  est la magnitude mesurØe, } f la facteur d’extinction en magnitude au zØnith et Z la distance
zØnithale de l’objet, la magnitude hors atmosphŁre  õ est donnØe par
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Cette Øquation est connue sous le nom de loi de Bouguer.. La correction revient à multiplier le
ux par le facteur correctif adØquat. La mesure du coefcient } ßæñ  se fait par mesure successive de la
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FIG. 3.10  Fonction de Blaze, obtenue par ajustement du continuum de l’étoile standard et corrigée des re-
couvrements entre les ordres. C’est cette fonction qui va être utilisée pour redresser les spectres et les combiner.
L’ordonnée est exprimée en nombre d’ADU.
magnitude d’une Øtoile à diffØrentes masses d’air. Comme la relation apparaît linØaire en magnitude,
alors on peut dØduire du coefcient d’extinction.
3.8 Etalonnage en flux
3.8.1 Marche à suivre
Il s’agit de passer d’un spectre dont l’intensitØ est exprimØe en nombre d’ADU à un spectre tradition-
nellement en ÈDÉ ® 
6

­
§¯¢¤3 ¯

­
. Pour y parvenir, on utilise une nouvelle fois le spectre extrait de l’Øtoile
standard. On se rappelle que l’Øtoile standard a ØtØ observØe dans les mŒmes conditions que notre objet,
c’est à dire avec la mŒme fente, et si possible, les mŒmes conditions optiques (masse d’air et seeing). Le
critŁre de standarditØ d’une Øtoile tient au fait que son spectre est connu avec une grande prØcision et que
son ux total est tabulØ. Il existe un certain nombre d’Øtoiles ØtudiØes spectro-photomØtriquement, dont
on peut trouver rØfØrence dans l’article de Oke (1990).
Ainsi la comparaison entre le ux mesurØ au moment de l’observation et le ux tabulØ va-t’il nous
permettre de dØnir une fonction de sensibilitØ propre aux conditions d’observation.
Techniquement parlant, on divise le spectre de l’Øtoile standard par le ux tabulØ puis on applique un
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FIG. 3.11  Courbes d’extinction atmosphérique des principaux sites d’observation.
ltre pour lisser la courbe (an que n’apparaissent pas dans celle-ci les raies en absorption du spectre)
comme l’illustre la gure (Fig. 3.12). On obtient ce qu’on appelle la courbe de rØponse instrumentale
(cf. Fig. 3.13). Cette courbe est exprimØe en unitØ de î ½inkmYﬂß¯ ^ û
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Il ne reste alors qu’à diviser le spectre science observØ par le temps d’exposition et par cette fonction
de sensibilitØ pour obtenir un spectre complŁtement ØtalonnØ en ux. Il faut noter aussi que si les deux
objets, l’Øtoile standard et le candidat n’ont pas des positions proches dans le ciel (ce qui est souvent le
cas), on doit corriger la fonction de sensibilitØ par le rapport des masses d’air de chacun des spectres.
3.8.2 Etalonnage absolu ou relatif ?
Maintenant que toute la rØduction est terminØe, reste à savoir si l’Øtalonnage en ux est correct. Le
problŁme revient à savoir si tout le ux de l’objet est passØ ou non, dans la fente (Fig. 3.14).
 si tout le ux est passØ, alors tout va bien puisque on a fait une observation spectro-photomØtrique
et l’Øtalonnage peut-Œtre considØrØ comme absolu ;
 dans la cas contraire, on a une perte de ux qu’il est impossible d’Øvaluer avec la spectroscopie
seulement. L’Øtalonnage est alors relatif et le seul moyen de corriger le niveau de ux du spectre est
d’utiliser des informations photomØtriques en considØrant le ux intØgrØ du spectre dans les ltres
utilisØs pour l’observation photomØtrique. Une correction complŁte du spectre nØcessite d’avoir
des images de l’objet dans plusieurs ltres, recouvrant toute la gamme spectrale considØrØe ;
Dans le cas du spectrographe ESI, la correction de ux se fait aprŁs avoir corrigØ le spectre de la
fonction de Blaze. Ensuite, quel que soit le spectrographe, la procØdure est la mŒme.
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FIG. 3.12  Exemple du spectre de l’étoile standard EG21 utilisé pour construire la fonction de sensibilité né-
cessaire au calibrage en flux. Les points autour de 4000Å doivent être éliminés de l’ajustement du profil. C’est
l’utilisation du filtre qui est responsable de cette coupure brusque.
FIG. 3.13  Exemple de courbe de sensibilité obtenue en faisant le rapport entre le flux lissé de l’étoile standard
observé et son flux tabulé. Cette courbe prend en compte l’absorption atmosphérique. La figure du dessous présente
le résidu de l’ajustement.
3.9 Corrections complémentaires
3.9.1 Suppression des raies telluriques
Lors de la rØduction des observations spectroscopiques issues de spectrographes terrestres, les spectres
prØsentent des raies d’absorption causØes par l’atmosphŁre (souvent appelØes raies telluriques). Les deux
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FIG. 3.14  La figure illustre le problème
du positionnement de l’objet dans la fente
et la largeur de celle-ci. La position du si-
gnal est aussi une fonction de la longueur
d’onde.
raies principales, sont celles à ª¥ª ¯ et ¥¥ª ¯ notamment. Ces raies dont l’origine est due à la prØsence
d’eau et d’ozone dans l’atmosphŁre, sont connues et peuvent Œtre supprimØes en utilisant le spectre de
l’Øtoile standard. En effet, ces raies atmosphØriques sont Øgalement prØsentes dans son spectre.
Le principe est d’ajuster le spectre de l’Øtoile standard par un polynôme en Øvitant de prendre en
compte les absorptions propres de l’Øtoile. On doit crØer un prol qui ne contient que les raies telluriques
et qui est Øgal à l’unitØ pour les autres longueurs d’onde. La gure (Fig. 3.15) donne une reprØsentation
du logarithme dØcimal de ce prol. Ensuite, on doit compenser de la diffØrence de masse d’air qu’il
peut y avoir entre l’Øtoile standard et l’objet ØtudiØ, qui se traduit par une diffØrence de profondeur des
prols des raies4. Pour compenser, on ramŁne la profondeur des raies du prol à celle du spectre en
faisant le rapport des masses d’air. Finalement, on divise le spectre ØtudiØ par ce prol ce qui conduit à
la disparition des raies inopportunes.
3.9.2 L’absorption de notre galaxie
Grâce aux comptages d’Øtoiles, les astronomes se sont rendus à l’Øvidence que la lumiŁre des ob-
jets les plus ØloignØs est attØnuØe le long de la ligne de visØe. En outre, l’absorption est une fonction
inversement proportionnelle de la longueur d’onde : l’absorption rougit les Øtoiles. Cette dØcroissance
correspond à la loi de dØcroissance typique des spectres d’Øtoiles. On comprend aussi que l’absorption
va Œtre diffØrente selon la direction d’observation.
Les observations en infrarouge lointain de la Galaxie par l’instrument DIRBE, embarquØ sur le satel-
lite COBE ont permis de mesurer cette Ømission avec une grande rØsolution angulaire permettant de
construire des cartes de poussiŁres interstellaires (Schlegel et al. 1998). La gure (Fig. 3.16) donne la
distribution de l’Ømission infrarouge et donc la quantitØ de poussiŁre en fonction de la direction d’obser-
vation. En gØnØral, on dØnit la quantitØ ß ~ ì k   } à"ì } ÷ comme la diffØrence d’absorption dans
la bande B et dans la bande V. Cette quantitØ dØpendant de la direction d’observation, correspond à la
quantitØ de poussiŁre le long de la ligne de visØe.
Mais en spectroscopie, on est intØressØ par les variations de ce terme en fonction de la longueur
d’onde. Cette loi, Tßæñ

, a ØtØ Øtablie par Fitzpatrick (1999), poursuivant le travail de Cardelli et al.
(1989). En rØsumØ, pour dØnir l’absorption à une longueur d’onde donnØe, on peut dØnir, de la mŒme
façon, l’excŁs de couleur par rapport au visible :
Aßæñ
ì
k


}
f
ì
}
÷ (3.2)
En divisant par ß
~
ì
k

et en dØnissant le rapport   } ÷ þß ~ ì k  , on obtient
Tßæñ


}
f
ß
~
ì
k
 (3.3)
4La profondeur varie comme ÌÎÍ
/
ÙNÙ! où Z est la masse d’air.
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FIG. 3.15  Exemple de profil contenant les absorptions telluriques. Il est obtenu à partir d’une étoile standard.
Le flux, en ordonnée est exprimé en
ZÄ
Ô¸×>>
2 Æ+

2 9h2
Å

Dust
          
90
180
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180
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FIG. 3.16  Cartes des poussières interstellaires en IR lointain de notre Galaxie déterminées par DIRBE, instru-
ment du satellite COBE.
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La gure (Fig. 3.17) fournit cette loi d’extinction pour  íŁB1 .
FIG. 3.17  Loi d’extinction galactique en fonction de la longueur d’onde pour un E(B-V)=1. Cette courbe est
normalisée pour avoir un 
À¡Ã#2¿
. Extrait de Fitzpatrick (1999).
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Chapitre 4
Reduction des donnØes Keck/ESI et
VLT/FORS1
4.1 Introduction
Dans le chapitre prØcedent, les principales Øtapes de la rØduction des spectres de type échellette et
longue fente ont ØtØ exposØes, on va maintenant prØsenter de maniŁre plus dØtaillØe les spectrographes
utilisØs dans le cadre de ces travaux de thŁse. Il s’agit, pour le premier, du spectrographe ESI et pour le
second, du spectrographe FORS1.
4.2 Description du spectrographe ESI
Le premier spectrographe dØcrit dans cette section est ESI (Echellette Spectrographe and Imager). Il
est montØ sur le foyer du Keck II, l’un des deux plus gros tØlescopes du monde. Nous allons successive-
ment dØcrire la monture puis nous rentrerons dans les dØtails en Øvoquant les performances optiques de
cet instrument.
4.2.1 Les télescopes Keck
Les deux tØlescopes jumeaux Keck I et Keck II (Fig. 4.1) sont les plus gros tØlescopes du monde
dØdiØs à l’optique et à l’infrarouge. Ils ont ØtØ construits sur le Mauna Kea à Hawaii, par l’institut ca-
lifornien de technologie (Caltech) et la NASA. Le nancement a ØtØ rendu possible à la suite d’un don
de 149 millions de dollars par la fondation W.M. Keck. Le Keck I a ØtØ mis en service en mai 1993 et
le Keck II en octobre 1996. ESI est l’un des instruments montØs sur Keck II. Ce tØlescope a un miroir
primaire de construction rØvolutionnaire puisque contrairement aux autres grands tØlescopes de la classe
des 8 mŁtres, le miroir primaire de celui-ci n’est pas monolithique. En effet, il est constituØ des 36 miroirs
hexagonaux formant ensemble un miroir de 10 mŁtres de diamŁtre (Fig.4.1). Chaque miroir mesure 1.8m
de diamŁtre, 75mm d’Øpaisseur et pŁse 362 kg. La distance entre les miroirs est de 3mm. La monture
des Keck est de type Ritchey-ChrØtien, comme le montre la mŒme gure, à droite. On peut trouver un
rØsumØ des principales caractØristiques du tØlescope Keck II dans le tableau (Tab. 4.1).
Les tØlescopes Keck I et Keck II comptent de nombreux instruments. Il y a des imageurs, des spec-
trographes, capables d’observer dans les gammes optique et infrarouge. Le tableau (Tab. 4.2) donne un
rØsumØ des diffØrents instruments.
On va maintenant se focaliser sur le spectrographe qui est indiquØ en gras dans le tableau (Tab.
4.2), qui a servi à la conrmation spectroscopique de nombreux objets dans le cadre des campagnes de
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FIG. 4.1  A gauche : Vue d’artiste des deux télescopes Keck construits au sommet du Mont Mauna Kea (Hawaii).
Sur la première figure, Keck II est le télescope de droite. A droite, on a une représentation tridimentionnelle du
télescope.
latitude V3 ½ ’N
longitude Vª3 
î
’O
altitude (m) 4150
Miroir primaire (m) 10.10
Type Ritchey-ChrØtien
Monture Altazimutale
Rayon de courbure du primaire (m) 34.97
Miroir secondaire(m) 0.51
Rayon de courbure du secondaire (m) -1.77
Distance primaire/secondaire (m) 15.00
Rapport focale f/1.75
seeing moyen du lieu 0.55 FWHM
TAB. 4.1  Résumé des principales caractéristiques du télescope Keck II.
Nom type tØlescope gamme optique
DEIMOS spectro-imageur (multifentes) Keck II optique
ESI spectro-imageur (échelle) Keck II optique
HIRES spectrographe (Øchelle) Keck I optique
LRIS spectrographe (deux voies) Keck I UV à IR
LWS imageur Keck I IR
NIRC spectro-imageur Keck I IR
NIRC-2 spectro-imageur Keck II IR
NIRSPEC spectrographe (Øchelle) Keck II IR
TAB. 4.2  Table donnant la liste des instruments montés sur les Keck. Dans la colonne “type”, on indique entre
parenthèses le type de spectrographe dont il s’agit. IR= Infra Rouge et UV= Ultra Violet.
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recherche de supernovæ du Supernova Cosmology Project (SCP) : le spectrographe ESI.
4.2.2 Le spectrographe ESI
Le spectrographe ESI (Echellette Spectrograph and Imager) est un instrument à usage multiple dØ-
livrØ par le laboratoire de dØveloppement des instruments de l’observatoire Lick pour Œtre adaptØ sur le
foyer Cassegrain du tØlescope Keck II. ESI a eu sa premiŁre lumiŁre le 29 aoßt 1999. C’est un instrument
multimode capable d’alterner facilement les trois modes pendant les observations. Ces trois modes sont :
 Echelle avec une rØsolution   î ¥ªª
 Prismatique à faible dispersion de rØsolution  ¥ªª à ñíŁª¥ª ¯ et  Dªª à ñ\ªDªª ¯
 Image avec une largeur de champ de î ß  minutes d’arc.
Outre la grande rØsolution du mode Øchelle, couplØe à la taille du miroir, ESI possŁde un compensateur
de exions (causØes par le poids de l’appareil). Il est constituØ d’un miroir qui compense tous les mou-
vements du reste de l’optique. On s’assure ainsi d’une trŁs grande stabilitØ, indispensable pour observer
des objets extrŒmement ØloignØs (donc avec une trŁs faible magnitude ou un trŁs faible rapport signal sur
bruit). Parmi les trois modes, les observateurs du SCP ont utilisØ le mode Øchelle qui propose la meilleure
rØsolution. Le reste de cette section est consacrØ à la description de ce mode. Pour faire une description
comprØhensible, on va suivre le trajet de la lumiŁre entrant dans le spectrographe. La description suit la
numØrotation de la gure (Fig. 4.2).
1. La lumiŁre arrive sur la roue à fentes. La fente choisie et orientØe permet de sØlectionner la section
du champ dont on veut le spectre. Les fentes disponibles ont 0.3, 0.5, 0.75, 1.0, 1.25 et 6 secondes
d’arc de largeur pour 20 secondes d’arc de longueur.
2. La portion de champ sØlectionnØe incide sur le miroir collimateur dont l’armature est construite
an de contrôler les exions et la stabilitØ du foyer. Ce miroir mesure 580mm de diamŁtre et
possŁde une distance focale de 2286mm.
3. Toute la lumiŁre est rØØchie contre ce miroir collimateur et il y a alors un premier passage dans
le prisme #1 qui disperse l’ensemble de la lumiŁre en longueur d’onde.
4. La lumiŁre dispersØe tombe en incidence normale ou quasi-Littrow sur un rØseau blazØ1 en
rØexion (rØseau plan avec un prol en dents de scie). L’utilisation de tels rØseaux permet de
dØplacer le maximum de diffraction vers des ordres non nuls2. Pour avoir une bonne sØparation
des ordres, on les choisit (lors de la construction) les plus ØloignØs de l’ordre nul. Ainsi dans le
cas d’ESI, on utilise les ordres de 6 à 15 oø la distribution en longueur d’onde est donnØe dans le
tableau (Tab. 4.3). Le rØseau d’une taille de 203 ¢4¢Â est constituØ de 175 traits/mm et l’angle de
Blaze est d’environ 32 degrØs. La dispersion nale du rØseau est de ª¥£ ; ¢Â
6

­ par pixel (soit une
rØsolution   î ªŁ¥ª ).
5. La lumiŁre diffractØe par le rØseau repasse alors dans le prisme #1 avant de tomber sur le prisme
#2 qui effectue une dispersion croisØe pour sØparer les ordres dans la dimension spatiale.
6. Toute la lumiŁre dispersØe et diffractØe arrive sur la camØra CCD î ªª\ßjªª pixels, oø chaque
pixel mesure Vp¢ de côtØ. La courbe d’efcacitØ quantique en fonction de la longueur d’onde est
donnØe dans la gure (Fig. 4.3). Les principales caractØristiques de la CCD de ESI sont donnØes
dans le tableau (Tab. 4.4).
Le passage de la lumiŁre à travers un dispositif comme ESI conduit au spectrogramme brut de la
gure (Fig. 4.4).
1Vient de blaze en anglais qui signifie miroitement, du à l’effet de concentration de la lumière en un ordre donné.
2Pour des rappels sur les réseaux échelle, on pourra se reporter à Born & Wolf (1999), par exemple.
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FIG. 4.2  Schéma du spectrographe ESI monté au foyer du télescope Keck II. Le déplacement des éléments
(prismes, réseau, roue de filtres et fentes) offre une grande modularité de cet appareil pour passer d’un mode
d’observation à un autre. La configuration de l’instrument sur cette figure est celle du mode échelle.
Longueur d’onde (nm)
300 400 500 600 700 800 900 1000
Ef
fic
ac
ite
0.1
0.2
0.3
0.4
0.5
0.6
0.7
0.8
Efficacite quantique du CCD d’ESI
FIG. 4.3  Courbe d’efficacité quantique de la CCD du spectrographe ESI en fonction de la longueur d’onde.
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Ordre ñ  âlã (nm) ñ
òæó
ã äﬂô!¡£¢ (nm) ñ  ¡£¤ (nm) Wñ (nm) å Dispersion (nm/pixel) è
6 936.6 1014.6 1106.8 170.3 0.039
7 881.7 869.7 936.6 124.9 0.033
8 716.2 760.9 811.7 95.5 0.029
9 640.8 676.4 716.2 61.0 0.026
10 579.8 608.8 640.8 61.0 0.023
11 529.4 553.4 579.8 50.4 0.021
12 487.0 507.3 529.4 42.3 0.019
13 450.9 468.3 487.0 36.1 0.018
14 419.8 434.8 450.9 31.1 0.017
15 392.7 405.8 419.8 27.1 0.015
(a) Wñ : Øcart en longueur d’onde (en nm) entre le minimum ñí âlã et le maximum
ñ 
¡¤
.
(b) Dispersion : dispersion en nm/pixel à la longueur d’onde centrale ñ
òæó
ãºäﬂô!¡£¢
.
TAB. 4.3  Tableau décrivant la séparation des ordres du mode échelle du spectrographe ESI.
Nombre de pixels
î
¥

ß"ª
Taille des pixels Vp¢
Courant d’obscurité
î
Èþ
û
Ò
NHÈ7¥æþ¥ù3È73ÉÈ à VªŁ¥¦
Gain 1.29 È  þ
}
m§¦
Bruit de lecture
î
 ¥È
­
Temps de lecture moyen 57 s
TAB. 4.4  Caractéristiques du CCD de la caméra du spectrographe ESI.
La diffØrence de teinte entre la moitiØ gauche et la moitiØ droite tient au fait qu’il y a deux ampli-
cateurs de gain diffØrent sur la CCD, donc le nombre d’ADU n’est pas le mŒme pour un mŒme nombre
de photons incidents. Sur cette image brute, on peut distinguer les dix ordres de diffraction crØØs par le
rØseau blazØ. Le premier ordre à gauche est l’ordre 15, c’est la partie bleue du spectre. Les plus basses
longueurs d’onde de chaque ordre sont en bas. Sur la partie en haut à gauche du spectrogramme, on
remarque la prØsence d’une bande blanche constituØe de colonnes mortes qui est due à des pixels dØ-
faillants entraînant un dØfaut dans la lecture du reste de la colonne. Les points ou petites traînØes blanches
sont des impacts de cosmiques sur la CCD qui saturent les pixels. La proportion de cosmiques est d’au-
tant plus importante que la durØe de l’exposition est grande. Dans la partie droite, on distingue une petite
bande noire. C’est une zone qui ne contient pas de donnØe liØe au champ observØ, mais contient des
informations sur des gradients pouvant apparaître dans le sens de la lecture (qui se fait du bas vers le
haut). Une description dØtaillØe du traitement de ces images est donnØe dans le chapitre prØcØdent (Chap.
3).
4.3 Les campagnes 2001 et 2002 avec Keck
4.3.1 Détections photométriques
Lors des campagnes d’observation des printemps 2001 et 2002, les dØtections Øtaient effectuØes
selon le principe dØcrit auparavant avec la camØra CFHT12k, montØe sur le CFHT, la camØra BTC (Big
Throughput Camera), montØe au CTIO et la nouvelle camØra Suprime sur le tØlescope Subaru. La grande
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FIG. 4.4  Exemple de spectro-
gramme brut obtenu avec le spec-
trographe ESI. Il s’agit ici du spec-
trogramme d’une étoile standard.
taille du miroir du tØlescope Subaru a grandement amØliorØ la capacitØ de recherche d’objets lointains.
Le tableau (Tab. 4.5) rØsume les conditions d’observations photomØtriques des candidats spectrØs par
le tØlescope Keck. Les dates de recherche sont donnØes dans le tableau.
4.3.2 Déroulement des observations spectrométriques
4.3.2.1 Campagne du printemps 2001
Concernant la campagne du printemps 2001, les observations ont eu lieu pendant les nuits du 21 au
25 avril 2001. Aucune information mØtØorologique n’a ØtØ rØpertoriØe sur ces 5 nuits, mais il semblerait
que l’intØgralitØ du temps ait ØtØ utilisØe. Un total de 16 candidats a ØtØ spectrØ avec ESI (cf. IAU Circular
7763 et 7764). Dans le cadre de cette thŁse, il m’a ØtØ donnØ la charge de rØduire et d’identier de maniŁre
aussi dØnitive que possible l’ensemble des donnØes en question.
4.3.2.2 Campagne du printemps 2002
Lors de la campagne du printemps 2002, le SCP a bØnØciØ de 6 nuits, les 13,14 et 15 avril et les
11,13 et 14 mai. En avril, les deux premiŁres nuits ont ØtØ intØgralement utilisØes alors que lors de la
troisiŁme, le mauvais temps n’a permis d’observer qu’une heure durant avec un seeing d’environ 1.3
seconde d’arc. Toutes les nuits du mois de mai ont ØtØ perdues pour cause de mauvais temps (dont neige
au sommet). 5 candidats ont pu malgrØ tout Œtre spectrØs au printemps 2002.
Lors de cette campagne, j’ai eu l’occasion de participer à la dØtection des candidats du CFHT, aux
observations avec le tØlescope Keck et nalement j’ai eu en charge l’ensemble de la rØduction et de
l’identication des spectres de cette campagne.
Parmi ces 21 spectres ESI, douze ont pu Œtre identiØs comme des SNIa. 9 spectres sont trop plats
pour pouvoir Œtre classØs. Et nalement, 2 candidats n’ont pu Œtre extraits des images du fait d’une trop
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nom IAUC/SCP Tele Obs Date Ref Date New PI ¨ Nouvelle Mag © Mag. hôte DA ª
sn2001gk CFHT 03/30 04/20 28.80 24.08 20.90 2.94
sn2001gm CFHT 03/30 04/20 38.46 23.40 20.90 2.26
sn2001gn CHFT 03/30 04/20 95.25 24.96 24.95 3.44
sn2001gp CFHT 03/29 04/15 100.60 25.50 23.32 2.27
sn2001gq CFHT 03/28 04/18 326.60 24.76 23.93 0.85
sn2001gt CTIO 03/28 04/18 1413 ? 22.67 22.28 6.02
sn2001gv CTIO 03/28 04/18 28.69 23.67 22.26 6.01
sn2001gw CTIO 03/29 04/18 110.50 ? ? ? ? ? ? 1.51
sn2001gx CTIO 03/28 04/18 44.35 23.76 21.35 5.76
sn2001gz CTIO 03/28 04/19 71.63 24.14 22.62 6.11
sn2001ha CTIO 03/28 04/17 1386 ? 23.49 23.15 13.03
sn2001hb CTIO 03/28 04/18 326.60 24.76 24.76 6.13
sn2001hd CTIO 03/29 04/18 25.69 22.76 22.76 0.36
sn2001he CTIO 03/29 04/18 32.33 22.98 22.98 0.15
S01-021 CTIO 03/28 04/18 1406 ? 24.05 20.76 5.90
S01-058 CFHT 1284 25.06 24.31 6.97
sn2002fl CFHT - RG mode « - - 18.99 4.06
C02-008 CFHT - RG mode - - 23.80 0.05
S02-016 Subaru 03/19 04/09 20.25 23.59 21.80 0.28
S02-027 Subaru 03/19 04/09 25.36 23.60 23.74 6.26
S02-032 Subaru 03/19 04/09 363.80 23.03 22.16 6.54
S02-035 Subaru 03/19 04/09 76.78 23.58 23.32 0.06
S02-049 Subaru 03/19 04/09 91.00 24.00 23.82 0.47
a PI : pourcentage d’augmentation du flux entre l’image de référence et l’image de soustraction.
b Magnitude de l’objet établie après soustraction.
c Distance en arc-seconde entre le centre de l’objet sur l’image soustraite et le barycentre de la galaxie
hôte (supposée).
d ’RG mode’ pour Recherche Glissante : il s’agissait des premiers essais de cette nouvelle méthode de
recherche.
TAB. 4.5  Informations photométriques sur les candidats des campagnes du printemps 2001 et
2002 spectrés avec le spectrographe Keck-ESI.
faible intensitØ.
Les informations photomØtriques contenant l’ensemble des candidats dØtectØs par les diffØrents tØ-
lescopes n’ont pas permis d’Øtablir le rapport entre le nombre de candidats dØtectØs et le nombre de
candidats spectrØs.
Le rØsumØ de l’analyse des spectres pour lesquels il a ØtØ possible d’extraire un signal est donnØ dans
le tableau (Tab. 4.6).
Et dans l’annexe (Annexe A) on pourra trouver des spectres ainsi que leur meilleur modŁle ajustØ.
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IAUC/SCP nom ±#"%$'& (seconde) ¨ PA © Type Z SN Âge ª détermination du ¬
sn2001gk 3600 -45 ? 0.661 - H&K et ­¯® dans le spectre
sn2001gm 1200 -45 Ia 0.47 +7 sn1996x raies du spectre du candidat
sn2001gn 7900 -45 Ia 1.10 -7 sn1990n raies du spectre du candidat
sn2001gp 10800 +45 ? 1.067 ? - raies du spectre du candidat
sn2001gq 5400 +50 Ia 0.671 - - H&K et ­¯® dans le spectre
sn2001gt 3600 -30 Ia 0.56 -7 sn1990n raies du spectre du candidat
sn2001gv 3000 0 Ia 0.601 - [OII] et [OIII] dans le spectre
sn2001gw 480 +70 Ia 0.363 +2 sn1994d [OII] dans le spectre
sn2001gx 3600 -45 ? 0.579 - Ca H&K dans le spectre
sn2001gz 27200 -10 ? - - -
sn2001ha 2700 -10 Ia 0.58 max sn1981b raies du spectre du candidat
sn2001hb 7200 -60 Ia - - -
sn2001hd 3000 +64 Ia 0.51 +5 sn1992a ­¯° et NaD dans le spectre
sn2001he 7200 +70 Ia 0.59 -7 sn1990n raies du spectre du candidat
S01-021 3600 -30 - - - - -
S01-058 10800 +30 - - - - -
sn2002fl 1800 +40 Ia 0.25 +9 sn1992a raies du spectre du candidat
C02-008 600 +45 ? 0.31 -3 - raies du spectre du candidat
S02-016 3600 0 ? - - - -
S02-027 3600 -68 ? - - - -
S02-032 4680 -30 ? - - - -
S02-035 3600 -30 ? - - - -
S02-049 3979 -8 ? - - - -
¨
±#"O$'& : temps d’exposition total investi par objet.
© PA (Position angle) : angle de la fente relative à l’angle parallactique.
ª Âge : date du spectre, relativement au maximum de luminosité de l’objet déterminée dans le filtre B au repos.
TAB. 4.6  Résultats d’identification des spectres des campagnes de printemps 2001 et 2002 avec Keck-
ESI.
4.4 La spectroscopie du SNLS avec VLT-FORS1
Nous allons maintenant dØcrire l’un des spectrographes montØ au foyer de VLT-Antu, premiŁre unitØ
du Very Large Telescope (VLT) construit sur le mont Paranal au Chili par le European Southern Obser-
vatory (ESO). Comme dans le cas du spectrographe ESI, nous allons dØcrire, de maniŁre simpliØe, le
tØlescope puis l’instrument en question, FORS1. De plus amples dØtails peuvent Œtre obtenus en lisant le
manuel de l’utilisateur du spectrographe FORS (ESO 2003).
4.4.1 Les télescopes VLT
Construit à plus de 2600 mŁtres d’altitude sur le mont Cerro Paranal, le VLT est un ensemble de 4
tØlescopes (Antu, Kueyen, Melipal et Yepun) de type Ritchey-ChrØtien dont le miroir primaire mesure
8.20 mŁtres de diamŁtre. Il faut souligner que comparativement au tØlescope Keck, ce miroir est poli en
une seule piŁce et n’a une Øpaisseur que de 175mm. Le VLT UT1, Antu a eu sa premiŁre lumiŁre en
mai 1998. Le tableau (Tab. 4.7) donne les principales caractØristiques des tØlescopes. Comme pour les
tØlescopes du Mauna Kea, le choix du lieu de construction tient à sa stabilitØ atmosphØrique. L’humiditØ
annuelle est autour de 10%.
En considØrant le faible rapport entre l’Øpaisseur du miroir et son diamŁtre, on comprend que les
miroirs primaires du VLT soient exibles et soient sensibles aux contraintes mØcaniques. Ceci nØcessite
donc un contrôle permanent de la forme des miroirs. C’est pour cette raison qu’ils sont contrôlØs par des
capteurs Ølectroniques qui mesurent les contraintes sur le miroir primaire et compense les variations par
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FIG. 4.5  Figure montrant les 4 télescopes VLT, construits au mont Cerro Paranal, au Chili. Cette figure présente
aussi les différents instruments associés à chacun d’eux.
un mouvement du miroir secondaire. Cette optique active doit principalement corriger les dØformations
dues à des dØfauts de construction, des effets thermiques, des mouvements dus au vent et l’inclinaison
du tØlescope.
Depuis la mise en service des 4 tØlescopes, de nombreux instruments sont venus peupler les diffØ-
rents foyers. La gure (Fig. 4.6) donne une illustration de la rØpartition des instruments sur le site. Le
tableau (Tab. 4.7) recense tous les instruments, spectrographes et imageurs, construits pour observer dans
les diffØrentes gammes de longueur d’onde. Dans ce tableau, il n’est volontairement pas mentionnØ la
prØsence d’instruments pour faire des mesures interfØromØtriques entre les diffØrentes unitØs mais on
pourra se rØfØrer au site internet http ://www.eso.org pour plus de renseignements.
4.4.2 Le spectrographe FORS1
Maintenant que les principales caractØristiques du VLT ont ØtØ exposØes, on va s’intØresser au spec-
trographe aujourd’hui trŁs largement utilisØ par la collaboration SNLS pour identier une trŁs grande
partie des candidats obtenus par les observations photomØtriques. En effet, c’est prŁs de 240 heures qui
ont ØtØ allouØes par l’ESO pour l’identication spectroscopique de ce projet. Il s’agit du spectrographe
FORS1 montØ sur VLT-Antu, la premiŁre unitØ du VLT.
FORS1 (FOcal Reducer and low dispersion Spectrograph) est un instrument optique dont la gamme
de longueurs d’onde accessible s’Øtend entre 330nm et 1100nm. FORS a ØtØ conçu pour la mesure d’objet
n et peut Œtre utilisØ selon trois modes : un mode dØdiØ à l’imagerie, un mode dØdiØ à la spectropola-
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latitude
ì î
   Ł ’
longitude    
î
 ’
altitude 2635m
Diamètre du miroir primaire 8.20m
Type Ritchey-ChrØtien
Monture Altazimutale
Rayon de courbure du miroir primaire 23.97m
Diamètre du miroir secondaire 1.12m
Rayon de courbure du secondaire -4.50m
Distance primaire/secondaire 9.80m
Seeing moyen du lieu 0.66
TAB. 4.7  Résumé des principales caractéristiques du télescope VLT-Antu.
Nom type télescope gamme optique
CRIRES Spectrographe échelle Antu IR ¨
FLAMES MOS © et IFS ª Kueyen optique
FORS 1 Imagerie MOS et spectroscopie longue fente Antu optique
FORS 2 Comme FORS 1 Kueyen optique
ISAAC Imagerie, polarimétrie et spectroscopie longue fente Antu IR proche
SINFONI IFU+OA « Yepun IR proche
UVES Spectroscope Kueyen optique
VIMOS MOS Melipal optique
VISIR Imagerie et spectroscopie longue fente Melipal IR
(a) IR = Infra Rouge, lorsque la longueur d’onde du spectre dépasse 900nm.
(b) MOS = Multi Object Spectrograph, spectrographe contenant plusieurs fentes pour spectrer
plusieurs objets en même temps.
(c) IFS = Integral Field Spectrometer = Spectrographe intégral de champs, capable de prendre
simultanément l’imagerie et la spectrométrie du champ pointé.
(d) OA = Optique Adaptative, système électronique chargé de corriger les effets de turbulence de
l’atmosphère.
TAB. 4.8  Listes des principaux instruments montés sur les 4 unités du VLT.
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FIG. 4.6  Schéma de principe de fonctionnement de l’optique du VLT-Antu. Les quatre télescopes ont été
construits selon le même schéma.
rimØtrie et un autre utilisØ pour faire de la spectroscopie longue fente (LSS)3. C’est de ce dernier mode
dont nous allons parler maintenant.
Le spectrographe est montØ sur le foyer CoudØ. Le principe de fonctionnement n’est guŁre diffØrent
de celui prØsentØ pour le spectrographe ESI. Il est peut-Œtre mŒme plus simple.
1. La lumiŁre, focalisØe sur le foyer CoudØ, tombe sur la roue à fentes chargØe de sØlectionner une
partie du champ. Les fentes ont toutes la mŒme longueur, 6.9 minutes d’arc et les largeurs propo-
sØes sont 0.28, 0.40, 0.51, 0.70, 1.00, 1.31, 1.60, 2.00 et 2.5 secondes d’arc.
2. La lumiŁre arrive ensuite sur le grisme4 qui disperse la lumiŁre en longueur d’onde. Chaque point
de la fente est dispersØ crØant ainsi une image en deux dimensions avec dans un sens, l’image de
la fente et dans l’autre, la dØcomposition chromatique de chacun des points. Sept grismes standard
3Il existe aussi un autre mode, multi-objets (MOS) que nous n’aborderons par ici.
4Le grisme (traduction de grism en anglais, contraction de grating (=réseau) et prism) est un système optique qui couple un
prisme et un réseau à fente afin de corriger de l’aberration chromatique.
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FIG. 4.7  Schéma représentant le spectrographe FORS monté sur l’unité 1 du VLT (Antu).
sont sØlectionnables sur une roue à grismes pour couvrir la gamme complŁte de longueur d’onde de
FORS avec diffØrentes rØsolutions. Ils sont couplØs à l’utilisation de ltres large bande. L’ensemble
des grismes est prØsentØ dans le tableau (Tab. 4.9).
3. Finalement, en sortie du grisme, toute la lumiŁre tombe sur le CCD au niveau du foyer image du
systŁme optique. C’est un CCD de î ¥  ß î ¥  pixels de î p¢ de côtØ chacun. Le CCD est
construit avec un rayon de courbure de 2.3 mŁtres. La courbe d’efcacitØ quantique du CCD est
donnØe dans la gure (Fig. 4.8). Les principales caractØristiques du CCD du spectrographe FORS
sont donnØes dans le tableau (Tab. 4.10).
La gure (Fig. 4.9) donne un exemple de spectrogramme brut issu du spectrographe VLT. Dans le sens
horizontal, on a la direction de dispersion, alors que dans le sens vertical, on a l’image de la fente. Le trait
Øpais au centre de l’image correspond à l’objet dont on cherche à Øtudier le spectre. Comme dans le cas
de l’image du spectrogramme ESI, les points blancs sont les pixels saturØs correspondant aux impacts de
rayons cosmiques. L’Øtude de la rØduction de ces images est prØsentØe de maniŁre approfondie dans le
chapitre (Chap. 3).
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grisme ±² "O³>´¶µ ﬃ! t y³ v gamme (nm) dispersion
(nm/pixel)
±_K>·± à ±² "%³>´¶µ ﬃ! Filtre large bande
GRIS_600B+12 465 345 - 590 0.120 780
GRIS_600V+94 585 465 - 710 0.118 990 GG375+30
GRIS_600V+94 585 465 - 710 0.118 990 GG435+31
GRIS_600R+14 627 525 - 745 0.108 1160 GG435+31
GRIS_600I+15 795 960 - 910 0.106 1500 0G590+72
GRIS_300V+10 590 330 - 660 0.269 440
GRIS_300V+10 590 485 - 750 0.269 440 GG375+30
GRIS_300V+10 590 445 - 865 0.269 440 GG435+30
GRIS_300I+11 860 600 - 1100 0.259 660 0G590+72
GRIS_150I+17 720 330 - 650 0.552 260
GRIS_150I+17 720 385 - 750 0.552 260 GG375+30
GRIS_150I+17 720 445 - 870 0.552 260 GG435+30
GRIS_150I+17 720 600 - 1100 0.552 260 0G590+72
TAB. 4.9  Caractéristiques des grismes de FORS1. La résolution »¹¸9º» est obtenue avec une fente de 1” de
largeur.
»¹»u¼u½h¾¿¼uÀ
désigne la longueur d’onde centrale du grisme. Tous les grismes contenant la lettre “I” ont une
couverture spectrale qui va dans le proche infrarouge.
Nombre de pixels
î
¥

ß
î
¥

Taille des pixels
î
p¢
Courant d’obscurité 2 È½
þ û Ò NHÈ7¥æþ¥ù3È73ÉÈ
Bruit de lecture 5.16 È½
Gain 1.46 È  þ
}
mF¦
Temps de lecture moyen |½ s
TAB. 4.10  Caractéristiques du CCD de la caméra du spectrographe FORS1.
Longueur d’onde (nm)
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FIG. 4.8  Courbe d’efficacité quantique du CCD de la caméra de FORS1 en fonction de la longueur d’onde.
4.4.3 Réglages du spectrographe pour réaliser les observations
Lorsqu’on veut obtenir le spectre d’un objet, en plus des coordonnØes, on a besoin de choisir la
largeur de la fente adaptØe. Pour faire ce choix, on doit essentiellement prendre en compte les conditions
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FIG. 4.9  Exemple de spectrogramme brut obtenu avec le spectrographe FORS1.
atmosphØriques dont le seeing rend compte (cf. §3.4.1.2 page 55 pour une dØnition). En rŁgle gØnØrale,
on prend une fente de 0.2 seconde d’arc plus large que le seeing.
Dans le cas des observations spectromØtriques avec l’instrument FORS1, il faut, en outre, choisir un
grisme qui dØpend de la gamme de longueurs d’onde que l’on dØsire couvrir. En effet, il faut se rappeler
que le moyen infaillible d’identier une supernova de type Ia est d’observer la prØsence de la raie de
silicium en absorption à 6355¯. Il faut donc choisir parmi les grismes, celui qui a le plus de chance de
nous permettre d’observer la bonne portion du spectre la contenant. Cela sous-entend qu’il faut avoir
une indication du dØcalage vers le rouge a priori. Pour cela, on utilise la magnitude relative dans les
ltres obtenue lors de la dØtection photomØtrique. La gure (Fig. 4.10) donne la correspondance entre
la magnitude AB d’une supernova typique au maximum de luminositØ, dans les ltres g’, r’, i’ et z’, et
le dØcalage vers le rouge. Ces magnitudes dØpendent du modŁle d’univers utilisØ. Nous avons pris un
univers avec une constante cosmologique : ßN   	

ß
î
 
 
î

.
4.4.4 Le temps d’exposition typique
Le temps d’exposition dØpend de la magnitude de l’objet et de la qualitØ (mesurØe par le rapport
signal sur bruit) recherchØe. Ce temps dØpend bien sßr des performances du tØlescope (taille de la surface
collectrice, efcacitØ quantique du CCD et de la transmittance de l’ensemble du dispositif optique).
Dans le tableau (Tab. 4.11), on donne les temps de pose utilisØs pour identier les supernovæ de type
Ia.
An de limiter la pollution des spectres par les impacts de cosmiques (dont le nombre par exposition
dØpend Øvidemment du temps de pose), il est nØcessaire de sØparer le temps d’exposition global en
plusieurs poses. Dans les observations pour le SNLS, les poses sont de 750 secondes chacune. Ces
Øvaluations ont ØtØ rØalisØes à partir d’un calculateur de temps d’exposition rØalisØ par StØphane Basa.
A ce temps d’exposition, il faut systØmatiquement ajouter 15 minutes (d’overheads) incompressibles qui
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Magnitudes au pic pour une SNe Ia
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FIG. 4.10  Magnitudes dans les filtres r’, g’, i’ et z’ d’une SNIa normale à son maximum de luminosité, en
fonction du décalage vers le rouge. A grand Á , les courbes sont dépendantes du modèle d’univers. Ici, on a pris un
univers
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TAB. 4.11  Temps d’exposition en fonction du décalage vers le rouge pour des valeurs du rapport signal sur
bruit de 3 et 5. De Á
ÀøÄ32 Ã
à z=0.7, le calcul est effectué avec le grisme 300V et avec le grisme 300I, au delà. Le
rapport signal sur bruit est calculé entre 3500 et 4200 Å (où le signal y est le plus important). Il est à noter que les
calculs ne prennent pas en compte la présence d’une galaxie.
comprennent le pointage (positionnement et acquisition des Øtoiles guides), diverses prØparations des
instruments (mise en place de la fente) et le temps de lecture du CCD aprŁs acquisition.
4.4.5 Schéma observationnel
L’acquisition des spectrogrammes des candidats n’est pas sufsantes pour faire des mesures prØcises,
en spectroscopie. Des images annexes mais nØanmoins indispensables doivent Œtre obtenues. On peut
les sØparer en deux catØgories :
 Celles qui mesurent la contribution de l’Ølectronique, c’est à dire les piØdestaux et les courants de
fuite, les diffØrences de sensibilitØ entre les pixels.
 Celles qui permettent le calibrage des spectres. Pour faire la conversion entre le numØro de pixel
et une longueur d’onde, il est nØcessaire d’acquØrir un spectre dont les raies sont trŁs Øtroites et
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surtout bien mesurØes. En plus, pour convertir les poses brutes, en unitØ ADU (Analog to Data
Unit)5 en une unitØ de ux, il faut acquØrir le spectre d’une Øtoile standard, dont le ux est connu
avec une grande prØcision à toutes les longueurs d’onde (par des observations avec le tØlescope
spatial Hubble). Cette Øtoile standard doit Œtre observØe dans les conditions les plus proches de
celles du candidat, c’est à dire la mŒme quantitØ d’atmosphŁre à traverser et la mŒme largeur de
fente, notamment. Le spectre de cette Øtoile permet aussi de mesurer l’efcacitØ du spectrographe
pour la corriger.
Le tableau (Tab. 4.12) donne un rØsumØ des diffØrentes poses à acquØrir pour les observations de spec-
troscopie. Il est aussi indiquØ les temps de pose approximatifs employØs par les observateurs utilisant le
spectrographe FORS1.
Type
8
÷
U
$
ó
¤
s
(s) Fonction
biais wßj mesure du piØdestal
courant plat 
î
ß"Ł correction de sensibilitØ des pixels
courant d’obscurité - mesure des courants de fuite
arc 80 calibrage en longueur d’onde
standard 20 calibrage en ux
TAB. 4.12  Tableau récapitulatif des poses, autres que celles du candidat, à acquérir pendant les observations
de spectroscopie. Les temps d’exposition et le nombre de poses à acquérir sont variables et dépendent du spectro-
graphe. Dans la deuxième colonne, sont donnés les temps d’exposition typiques de FORS1.
4.4.6 Les conditions d’observation
Les observations effectuØes au VLT pour l’expØrience SNLS sont faites en mode ToO (Target of Op-
portunity). Cela signie que les dates d’observation ne sont pas connues à l’avance. Ce n’est que lorsque
un candidat est dØcouvert au CFHT et classØ comme SNIa potentielle que les informations nØcessaires
aux observations, rØunies dans une finding chart (voir l’exemple de la gure 4.11), sont envoyØes à
l’Øquipe d’observation de FORS1.
Comme le niveau de prioritØ des observations de ce projet est trŁs ØlevØ, les observations des can-
didats sont effectuØes pendant la nuit suivante. Le choix de la position de la fente est fait de telle sorte
qu’elle contienne, autant que possible, la galaxie hôte an d’en extraire un spectre. Quant à la largeur de
cette fente, elle est conforme à la rŁgle xØe, à savoir de prendre environ 0.2 de plus que le seeing. Les
temps d’exposition ont ØtØ dØterminØs en fonction de la magnitude.
Une fois l’ensemble des observations rØalisØ, toutes les donnØes sont envoyØes à Garching (quartier gØ-
nØral de l’ESO, en Allemagne) puis rØcupØrØes sur le centre de calcul de l’IN2P3 à Lyon. Ces donnØes
sont ensuite prØ-traitØes avec le pipeline MIDAS du SNLS. Les expositions en 2 dimensions, de science,
sortent ØtalonnØes en ux et en longueur d’onde. Il ne reste alors qu’à les extraire selon l’algorithme
dØcrit dans le chapitre de rØduction des donnØes spectrales. Un programme en C/C++ a ØtØ implØmentØ
pour rØaliser cette tache et une interface graphique conviviale a ØtØ ajoutØe en Tcl/Tk.
5Unité proportionnelle au nombre d’électrons lus dans le substrat. Le nombre d’électrons est lui même proportionnel au
nombre de photons qui arrivent sur le CCD.
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FIG. 4.11  Exemple de finding chart utilisée par les observateurs en spectroscopie pour pointer l’objet. Outre
les coordonnées de l’objet, sont indiqués l’angle de la fente et les coordonnées des étoiles guides.
4.5 Résultats d’identification des spectres FORS1 pour le SNLS
Dans cette section, on ne donnera pas l’analyse complŁte de tous les spectres du VLT analysØs mais
la liste de tous les objets spectrØs est donnØe dans le tableau (Tab. 4.13).
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Jusqu’à prØsent, aucune analyse systØmatique n’a ØtØ menØe pour analyser les spectres. Il a toujours
ØtØ supposØ que la meilleure solution donnØe par  -t Øtait la meilleure, ce qui n’est malheureusement
pas la vØritØ si le rapport signal sur bruit est trop faible et que les diffØrentes solutions sont trop proches
en terme de   (et a fortiori en terme de probabilitØ de   , quantitØ plus parlante pour rØaliser des com-
paraisons). Sur cette liste de 50 candidats, on compte 26 SNIa ou SNIa ?.


-t a ØtØ intensivement utilisØ pour rØaliser les analyses. Ici, on n’expose que les rØsultats mais
tous les dØtails sur le processus d’identication seront exposØs dans le chapitre (Chap. 6) avec la rØanalyse
dØtaillØe et systØmatique des spectres classØs prØliminairement SNIa.
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Nom Ra Dec Type ¬£Æ3ﬃ! DA(“) ¬!ÇJÈ
Ï3É
G
´ Ê Ý*Û!Ç>È
Ï3É
G
´ ¬£ËlÌ
p
´
R4D4-1 22 :16 :41.557 -17 :26 :10.66 AGN(Seyfert 0.31 0.200 0 0.200
R4D4-11 22 :14 :24.023 -17 :46 :36.03 Ia 0.20 0.634 3 0.634
R4D4-14 22 :14 :45.806 -17 :44 :22.95 Ia 0.99 0.280 -6 0.285
R4D4-19 22 :16 :09.917 -18 :04 :39.19 Ia ? 0.13 0.467 -9 0.467
R4D4-2 22 :16 :58.249 -17 :17 :05.94 QSO 0.14 2.540 0 -
R4D4-3 22 :14 :04.414 -17 :22 :29.43 AGN 0.16 1.150 0 1.150
R4D4-5 22 :15 :39.941 -17 :35 :14.36 gal gd. z 0.23 0.492 0 -
R4D4-7 22 :16 :56.318 -17 :57 :37.75 Ic 0.73 0.177 4 0.167
R4D4-8 22 :15 :28.143 -17 :49 :48.66 Ia 1.05 0.570 -7 0.570
R5D4-1 22 :14 :05.408 -17 :18 :38.42 ? 0.94 0.318 0 0.318
R5D4-3 22 :14 :09.083 -17 :36 :39.09 SN ? 0.30 0.414 0 0.414
R6D4-1 22 :16 :11.562 -17 :14 :00.72 IIp 1.62 0.154 15 0.154
R6D4-10 22 :14 :10.249 -17 :30 :24.18 Ia 0.22 0.909 -7 0.905
R6D4-2 22 :15 :35.793 -17 :18 :31.79 QSO 0.14 2.035 0 2.035
R6D4-3 22 :13 :36.048 -17 :21 :33.96 QSO 0.08 2.130 0 2.130
R6D4-7 22 :15 :57.042 -18 :05 :22.28 SN ? 0.96 0.327 0 0.327
R6D4-8 22 :13 :43.640 -18 :06 :46.30 QSO 0.09 1.740 0 1.740
R6D4-9 22 :14 :33.754 -17 :35 :15.35 Ia 0.18 0.940 -1 -
R7D1-0 02 :27 :14.698 -04 :19 :04.97 Ia ? 0.81 0.410 10 0.407
R7D1-10 02 :27 :01.512 -04 :09 :12.56 AGN 0.30 0.704 0 0.704
R7D1-13 02 :24 :36.094 -04 :12 :44.56 ? 0.43 - 0 0.574
R7D1-17 02 :25 :03.032 -04 :05 :01.65 SN ? 0.95 0.695 -10 0.705
R7D1-2 02 :24 :02.375 -04 :55 :57.27 Ia ? 0.76 0.705 -7 0.702
R7D1-7 02 :24 :32.547 -04 :31 :34.67 II ( ?) 1.00 0.329 3 0.327
R7D1-9 02 :26 :37.714 -04 :50 :19.55 Ia ? 1.15 0.334 -5 0.346
R7D4-6 22 :16 :57.079 -17 :17 :59.71 trop faible 1.56 - 0 -
R7D4-7 22 :14 :50.513 -17 :57 :23.24 Ia 0.00 0.601 1 0.601
R8D1-04A 02 :26 :09.638 -04 :02 :24.43 IIp ( ?) 0.06 0.162 0 -
R8D1-08A 02 :24 :22.959 -04 :11 :01.02 AGN 0.25 0.327 0 0.327
R8D1-16B 02 :24 :46.508 -04 :21 :00.04 IIp ( ?) 0.42 0.229 0 0.293
R8D1-20A 02 :26 :41.911 -04 :45 :12.75 Ia ? 0.28 0.235 0 0.235
R8D1-30A 02 :26 :16.252 -04 :56 :05.65 Ia 0.20 0.679 -7 -
R8D4-24A 22 :14 :22.907 -17 :44 :02.49 Ia ? 1.16 0.583 11 0.578
R8D4-28A 22 :16 :40.185 -18 :09 :51.82 Ia 1.23 0.594 12 0.591
R9D1-03A 02 :26 :31.200 -04 :03 :08.51 Ia 0.17 0.613 5 0.611
R9D1-13B 02 :25 :48.701 -04 :24 :02.49 ? 1.28 - 0 0.585
R9D1-25B 02 :24 :47.803 -04 :31 :01.78 ? 0.23 - 0 0.584
R10D1-01B 02 :27 :12.875 -04 :07 :16.44 Ia 0.03 0.499 5 0.499
R10D1-02A 02 :26 :49.418 -04 :11 :53.35 AGN 0.14 1.155 0 1.155
R10D1-04A 02 :25 :58.329 -04 :07 :44.17 Ia 0.66 0.692 0 0.688
R10D1-05A 02 :25 :43.625 -04 :08 :38.93 Ia 0.23 0.333 -10 0.330
R10D1-13A 02 :26 :10.080 -04 :26 :53.40 SN ? 1.68 - 0 0.209
R11D1-04A 02 :25 :59.009 -04 :09 :27.94 Ia ? 0.19 0.297 14 0.295
R11D1-06A 02 :24 :56.027 -04 :07 :37.11 Ia 0.58 0.561 5 -
R11D1-09A 02 :27 :33.399 -04 :19 :38.73 Ia ? 0.61 0.529 10 0.525
R11D1-16A 02 :24 :41.125 -04 :17 :19.66 Ia 0.91 0.558 0 0.556
R11D1-31A 02 :25 :53.982 -04 :59 :40.50 Ia ? 0.00 0.709 17 -
R11D2-04A 10 :00 :18.923 +02 :41 :21.63 Ia ? 0.09 0.350 0 -
R11D2-19A 10 :01 :52.482 +02 :09 :51.25 Ia 0.50 0.835 -7 -
R11D2-19B 10 :01 :51.607 +02 :01 :42.05 ? 0.13 - 0 -
R11D2-21A 10 :00 :52.332 +02 :02 :28.73 Ia 3.52 0.620 -11 -
R11D2-25B 09 :59 :08.082 +02 :05 :16.16 ? 0.69 - 0 -
TAB. 4.13  Liste de tous les candidats des campagnes 4 à 11 (mars 2003 à janvier 2004) du SNLS spectrés au
VLT et identifiés en temps réel avec ÍlÎ -fit.
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Chapitre 5
Principe d’identication
Introduction
La partie prØcØdente a dØcrit le schØma usuel de rØduction des spectres obtenus avec des instruments
de type longue fente et échelle. L’Øtape suivante consiste à identier les spectres en question.
On dØcrit tout d’abord les principaux objets variables qui peuvent Œtre sØlectionnØs par le trigger de
recherche des supernovæ . On dØcrit ensuite l’identication des supernovæ et de leur galaxie hôte. On
cherche ainsi à dØterminer le type de la supernova, son dØcalage vers le rouge, son âge (relativement
à son maximum de luminositØ dans la bande B du rØfØrentiel au repos), la fraction de galaxie hôte qui
contamine Øventuellement son spectre et le type morphologique de cette galaxie en question.
5.1 Les différents objets variables
Si les supernovæ de type Ia sont majoritairement spectrØes, il arrive parfois que d’autres objets va-
riables soient observØs. On se propose de comprendre pourquoi nos candidats à spectrer peuvent Œtre des
supernovæ d’autres types, des quasars, des noyaux actifs de galaxies principalement.
 Les supernovæ de type non Ia : nous savons maintenant qu’il s’agit des SNe de type Ib,c et de
type II principalement. Elles prØsentent en moyenne une vitesse de montØe moins importante que
les SNIa.
 Il y a aussi les quasars qui peuvent avoir une variabilitØ comparable à celle d’une supernova. Seule
l’Øtude du dØbut de la courbe de lumiŁre peut permettre de les rejeter.
La variabilitØ de ces objets, souvent alØatoire est parfois comparable à celle des supernovæ de type Ia.
C’est pour cette raison que les algorithmes de recherche (les triggers) dØclenchent parfois sur des can-
didats qui ne sont pas des SNIa. Un problŁme d’Øtalonnage entre les images peut aussi Œtre à l’origine
d’erreurs de dØtection.
5.2 Contraintes sur le décalage vers le rouge
Supposont maintenant que les spectres à identier sont effectivement des supernovæ.
5.2.1 Le principe
Dans le protocole d’identication des spectres, tout commence par la dØtermination du dØcalage vers
le rouge. Dans la majoritØ des cas, la fente du spectrographe est orientØe de telle sorte qu’elle contient
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la galaxie hôte du candidat. On fera la trŁs bonne approximation que les deux objets sont à la mŒme
distance de nous, signiant qu’ils doivent avoir le mŒme dØcalage spectral. En effet, dans la gamme de
dØcalage vers le rouge à laquelle on s’intØresse, la vitesse de rotation de la galaxie est nØgligeable. Ainsi
le dØcalage des raies de la galaxie suft-il à donner celui du candidat. Le tableau (Tab. 5.1) donne la liste
des ions gØnØralement utilisØs pour contraindre ce dØcalage. Ces ions sont prØsents dans la majoritØ des
spectres galactiques.
Pour effectuer cette identication, on utilise un programme qui permet de reprØsenter les longueurs
d’onde du tableau prØcØdent sur lesquels on superpose le spectre de la galaxie hôte dans son rØfØrentiel.
On va chercher manuellement à ajuster le dØcalage des raies avec les lignes. Cet ajustement du dØcalage
est illustrØ dans la gure (Fig. 5.1).
Pour avoir une petite estimation de ce dØcalage, on peut chercher le saut caractØristique du spectre des
galaxies prØsent autour de 4000¯. Ce saut est appelØ Break de Balmer.
On peut s’interroger sur la prØfØrence d’utiliser les raies de la galaxie plutôt que celles du candidat. La
largeur des raies des galaxies Øtant bien plus faible (quelques angtröms) que celle des raies des candidats
(une centaine d’angtröms), la dØtermination du dØcalage vers le rouge est nettement plus prØcise (de
l’ordre de D3° ) avec les raies galactiques.
5.2.2 Comment faire cette mesure sans spectre de galaxie ?
Si dans la plupart des observations (on compte 65% des cas dans le SNLS), on oriente la fente an
que la galaxie hôte soit prØsente à l’intØrieur, il arrive qu’on ne puisse extraire aucun spectre de galaxie
(parce que l’objet est trop ØloignØ, ce qui efface l’inuence de la galaxie) et/ou qu’aucune raie galactique
ne soit prØsente dans le spectre de l’objet à identier. Seule une recherche à partir des raies du spectre du
candidat lui-mŒme est possible. La qualitØ de la mesure du dØcalage vers le rouge est bien sur fortement
dØgradØe du fait de la largeur de ces raies. Il faut aussi ajouter que la variabilitØ des spectres en terme de
dØcalage des absorptions vers le bleu rend d’autant plus imprØcise cette mesure. On reviendra plus tard
sur la mØthode utilisØe pour dØterminer le dØcalage vers le rouge à partir de prols de raies du candidat.
La prØcision attendue sur une telle mesure est de l’ordre de D@3 comme on le verra par le suite.
raies longueur d’onde (en ¯) Émission/Absorption
O II 3727.0 Émission
Ca H&K 3933.4, 3969.1 Absorption
ÊÐÏ 4102.8 Émission
ÊÒÑ 4340.0 Émission
O III 4363.0, 4959.0, 5007.0 Émission
¹í®
ﬁ 5174.0 Absorption
NaD 5892.3 Absorption
Ê
Ë 6562.8 Émission
TAB. 5.1  Listes des principaux ions présents dans les galaxies qui permettent de déterminer le décalage vers le
rouge. Les plus importants étant ceux du calcium CaH&K au niveau desquels se forme une cassure du spectre de
la plupart des galaxies.
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FIG. 5.1  Exemple de détermination du décalage vers le rouge d’une galaxie spirale. Le décalage trouvé est
Á
À¨Ä325476
 . Ce spectre de galaxie est celui de l’hôte de la sn2003ha.
5.3 L’identification des spectres de supernovæ de type Ia
5.3.1 Reconnaître une SNIa normale
Avant de faire toute considØration sur l’âge de la supernova, on peut essayer d’Øtablir une liste de
critŁres pour reconnaître visuellement le spectre d’une supernova de type Ia acquis pendant la phase
photosphØrique de l’explosion.
 Si on reprend la classication Øtablie dans le premier chapitre (Chap. 1), la seule prØsence de
silicium dans le spectre devrait sufre à identier un SNIa sans ambiguïtØ. Mais la classication
peut s’avØrer plus complexe selon le dØcalage vers le rouge du candidat. En prØsence, c’est la
prØsence de la raie de silicium à íV¥ ¯ qui permet de conclure. Cela signie en pratique qu’avec
les spectrographes optiques, cette raie de silicium disparaît si le dØcalage vers le rouge dØpasse
  . Et pour les spectres obtenus avec des spectrographes ayant une couverture spectrale
dans le proche infrarouge, ils sont souvent de trŁs mauvaise qualitØ dans cette zone, du fait de la
prØsence d’une forte contribution du ciel comme peut en tØmoigner la gure (Fig. 5.2). Donc à
moins que cette raie de silicium Si II tombe dans les zones entre les complexes de raies OH du
ciel, il est impossible de la mettre en Øvidence. L’autre raie de Si II qu’il est facile de reconnaître
est celle prØsente à 0Dª ¯. Sa prØsence permet aussi de conclure dØnitivement sur une SNIa
puisqu’elle n’est prØsente dans aucun autre spectre d’autres types de SN.
 Autre ØlØment important dans les spectres de SNIa, le soufre SII prØsente une structure en W
à  ª¥ª ¯. Comme le SiII, sa prØsence permet dØnitivement de dire que l’objet associØ au
spectre est une SNIa. Seulement, c’est une raie de relativement faible intensitØ comparØe à celle
du silicium. Cela signie que si le spectre n’a pas un bon rapport signal-sur-bruit, il peut Œtre
difcile de l’identier.
 Toutes les supernovæ de type Ia prØsentent une large raie de CaH&K à ªª ¯. La largeur de cette
raie (caractØrisant la vitesse d’Øjection de cet ØlØment dans la photosphŁre), est plus importante
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FIG. 5.2  Exemple de spectre de ciel. On constate la forte présence de raies OH dans la partie rouge (grandes
longueurs d’onde) du spectre.
dans les spectres de SNIa que dans les spectres de SNIb/c.
Le problŁme se complique pour l’identication des spectres de la phase nØbulaire (les spectres tardifs).
En effet, comme tous les spectres de SNIa et SNIb/c prØsentent des raies en Ømission, il est possible de
faire des confusions. Il faut Œtre d’autant plus prØcautionneux que les spectres de SNIa tardifs peuvent
ressembler à des spectres de SNIc puisqu’ils prØsentent les mŒmes ØlØments du groupe de Fer.
5.3.2 Comment reconnaître une SNIa particulière ?
Comme il a ØtØ vu dans le chapitre d’introduction sur les supernovæ, la population de SNIa compte
environ un tiers d’objets particuliers dont environ 20% de type sn1991T (supernova sur-lumineuse) et
environ 16% de type sn1991bg (supernova sous-lumineuse).
Les spectres des supernovæ de type sn1991T ne prØsentent ni la raie de silicium íV¥ ¯, ni celle de SII
à 
î
ª ¯, ni celle du calcium CaH&K autour de ªª ¯. Mais la prØsence de silicium SiII à  î ª ¯
et de fer FeII permet de conclure quant à l’appartenance d’un tel objet à la classe des SNIa. On se rappelle
aussi que les SNIa sont parmi les explosions les plus puissantes, ce qui signie que la courbe de lumiŁre
est dans ce cas (mais dans les autres aussi), un indice important de la classication.
Si le spectre prØsente une raie de silicium SiII à  V¥ ¯, du titane TiII mais pas de fer FeII, alors il
s’agit aussi une supernova de type SNIa mais sous-lumineuse. Dans ce cas, la confusion est plus facile,
si le rapport signal-sur-bruit n’est pas satisfaisant, comme le montre la gure (Fig. 5.3). Visuellement,
les deux spectres ont les mŒmes grandes structures spectrales et la confusion est trŁs possible. On peut
alors faire intervenir la pente globale du spectre puisque les spectres de SNIa sous-lumineuses sont plus
rouges que les SNIa normales.
La galaxie hôte peut permettre d’Øtablir un diagnostic plus prØcis, puisque comme on l’a vu dans le
chapitre (Chap. 1), les SNIb/c sont trŁs rares dans les galaxies elliptiques. En outre, la courbe de lumiŁre
devrait apporter un indice pour sØparer les SNIa normales des SNIa particuliŁres à condition que celle-ci
soit correctement ØtalonnØe.
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FIG. 5.3  En haut, figure montrant la comparaison entre une supernova de type Ia particulière (sn1991bg, sous-
lumineuse) et une supernova de type Ic. Les spectres ont à peu près le même âge, relativement au maximum de
luminosité dans le filtre B. Ici, le grand rapport signal sur bruit des spectres permet de les distinguer. Si le signal
sur bruit est dégradé (à 5 pour 10Å), comme le montre la figure du bas, l’identification peut être visuellement
difficile voire impossible.
En rØsumØ, le tableau (Tab. 5.2) donne les principales indications qualitatives pour identier une
supernova lorsque le dØcalage vers le rouge est plus grand que 0.5. On pourra se reporter à la gure
(Fig. 1.14 page 23) pour se faire une idØe de se qu’on entend par absent, faible, large (typiquement une
centaine d’angtröms) et intense.
Mais dans tous les cas, la classication visuelle nØcessite d’avoir un spectre avec un trŁs bon rapport
signal sur bruit alors que le temps d’exposition demandØ pour les observations spectroscopiques avec le
VLT est tel qu’on obtient des spectres ayant un rapport signal sur bruit moyen d’environ 5 (par pas de
3¯) entre le calcium H&K et le FeII ( í¥ªª ¯).
De fait, an de permettre une identication plus rapide et plus rigoureuse, il est nØcessaire de faire
appel à des outils statistiques en comparant les spectres observØs avec des spectres de tous types et de
toutes Øpoques, de trŁs bonne qualitØ.
5.4 Identification automatisée : ÓÕÔ -fit
Si on a rØussi à avoir une idØe du dØcalage vers le rouge, il reste encore à Øvaluer le type de l’objet,
l’âge, la contamination par le spectre galactique, si elle existe et le type de la galaxie hôte possiblement
contaminante.
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Région gamme (Å) Type Ia Type Ib/c Type II 91T/99aa 91bg/86g Note
Ca II 3700-3900 intense/large présent/large absent faible-absent ¨/Ö © /large intense/large ×
Si II 3800-4100 présent/étroit absent absent faible ¨/Ö © absent «
Fe II 4500-5100 intense/large intense/large absent intense/étroit ¨ intense/large Ø
S II 5000-5500 intense/étroit ¨/Ö © absent/étroit absent faible-absent ¨ intense/étroit ¨/Ö ©
(a) : Avant le maximum de luminosité.
(b) : Autour du maximum de luminosité.
(c) : Il existe des exceptions.
(d) : Présence bien distincte de TiII dans les spectres 91bg/86g précoces.
(e) : Raie dominée par le FeIII dans les spectres 91t/99aa pré-maximum.
TAB. 5.2  Principaux indices spectraux d’identification d’une SN au delà de Á ÀaÄ32  . Les gammes de longueur
d’onde sont dans le référentiel au repos. Extrait de Garavini (2004b).
L’âge peut Œtre ØvaluØ en positionnant la date de la prise du spectre sur la courbe de lumiŁre de l’objet,
si elle existe. Ensuite, en suivant la classication qui a ØtØ prØsentØe dans le chapitre (Chap. 1) et surtout
ce qui prØcŁde, on peut Øtablir le type de l’objet. Mais ceci n’est possible que si le spectre a un trŁs bon
rapport signal sur bruit et que la contamination galactique est relativement faible pour que les caractØris-
tiques spectrales de la supernova soient visiblent. De plus, on ne peut que difcilement tenir compte des
variabilitØs des spectres (supernovæ sur-lumineuses, sous-lumineuses...).
Si la mØthode visuelle n’est pas sufsante, une mØthode statistique doit Œtre envisagØe. C’est pour
cette raison qu’un logiciel,


-t, a ØtØ implØmentØ pour les besoins de la collaboration SNLS. Ce
programme offre la possibilitØ de donner les rØsultats sur l’identitØ d’un spectre, quasiment en temps
rØel, ce qui permet de redemander des observations si les objectifs scientiques le requierent.
5.4.1 Principe général
La mØthode est basØe sur la comparaison entre le spectre observØ et un lot de spectres d’objets (SNe,
galaxies, AGN, Quasars...) de bonne qualitØ. Le modŁle doit prendre en compte le dØcalage vers le rouge
et la contamination galactique, notamment. Ainsi, le modŁle de base s’Øcrit comme
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Oø

¢
et Ù
¢ dØsignent respectivement la supernova locale et la galaxie locale. Étant donnØ que les
spectres observØs n’ont pas le mŒme Øtalonnage spectro-photomØtrique, l’Øchelle en ux n’est pas im-
portante et on normalise tous les spectres de telle sorte que leur intØgrale sur leur domaine de longueur
d’onde soit Øgal à l’unitØ. A chacun des spectres locaux, on associe une fraction t et v , respectivement,
qui permettra de retrouver le ux intØgrØ du spectre observØ aprŁs la minimisation. Tous les spectres lo-
caux utilisØs pour l’identication sont ramenØs dans le rØfØrentiel au repos, c’est à dire oø les longueurs
d’onde des photons sont les mŒmes que celles qui seraient mesurØes sur terre. On dØsigne les longueurs
d’onde au repos par ñ ô . Ainsi, comme le spectre observØ est, le plus souvent, dans un rØfØrentiel qui n’est
pas le rØfØrentiel terrestre, on permet au modŁle de se dØcaler en longueur d’onde vers le rouge avec le
facteur ßÎ
=


, pour ajuster le dØcalage  du spectre observØ.
Par ailleurs, Øtant donnØ que la plupart des extractions sont effectuØes avec la mØthode de minimisa-
tion de la variance (cf 3.4.2.1), on a un spectre d’erreur à notre disposition ( 
+
). Ainsi est-on en mesure
de proposer une minimisation de  pour ajuster les paramŁtres.
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Ici, ñ
+
dØsigne la longueur d’onde dans le rØfØrentiel de l’observateur. Et 
+
est le ux mesurØ pour
cette longueur d’onde ñ
+
. A priori, les longueurs d’onde ñ 
âlã
õ
et ñ 
¡¤
õ
correspondent aux bornes du
spectre. On verra dans la suite, qu’il est possible de rafner le modŁle en sØlectionnant des rØgions
spØciques du spectre ou en tenant compte de l’erreur sur le spectre de la galaxie hôte.
5.4.2 L’algorithme dans ses grandes lignes
Pour effectuer la minimisation, nous avons utilisØ une mØthode de programmation quadratique sØ-
quentielle dØveloppØe par le Numerical Algorithms Group (NAG). Cette routine Øcrite en fortran 77,
EO4UPF, est utilisØe pour rØsoudre des problŁmes de moindres carrØs non linØaires. Le problŁme est
supposØ Œtre de la forme suivante :
Minimiser ¤ÞÝ9ß ³ 3 ßON

PTßON

$
TßON
 (5.3)
Dans notre cas les N sont les longueurs d’onde ñ
+
, ý dØsigne le nombre de paramŁtres à ajuster. Ici,
on rappelle que ceux-ci sont t , v et le dØcalage vers le rouge  . La fonction TßON  est dØnie par
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Il s’agit simplement de la racine carrØe de l’Øquation (Equ.5.2). La fonction Tßæñ
+

doit Œtre lentement
variable, c’est à dire que d’un point de vue mathØmatique, elle doit Œtre au moins deux fois continuement
diffØrentiable.
Comme les diffØrents spectres n’ont pas de raison d’avoir le mŒme pas en longueur d’onde, le ux aux
longueurs d’onde des spectres locaux est interpolØ aux longueurs d’onde du spectre observØ.
En plus de la fonction Tßæñ$õ

et de ses dØrivØes, on fournit au programme des contraintes sur les para-
mŁtres. Par exemple, le dØcalage vers le rouge est gØnØralement extrŒmement contraint si sa mesure a ØtØ
rØalisØe avec les Ømissions (absorptions) Øtroites du spectre de la galaxie hôte.
Ainsi, pour chaque couple supernova-galaxie de la base de spectres, on ajuste un set de paramŁtres ( t ,
v ,  ) par minimisation.
5.4.3 Les particularités à gérer
Si globalement le problŁme est bien contraint, il n’est pourtant pas exempt de particularitØs nØes de
la diversitØ des spectres observØs et des spectres modŁles.
1. Recouvrement spectral : les spectres locaux sont des spectres observØs de trŁs bonne qualitØ
obtenus sur diffØrents tØlescopes. Ainsi, d’un spectrographe à l’autre, la gamme spectrale varie.
Donc le spectre observØ peut avoir une couverture en longueur d’onde diffØrente de celle des
supernovae modŁles et a fortiori de celle des galaxies modŁles. Le problŁme est d’autant plus vrai
lorsqu’on veut comparer des spectres observØs à grands dØcalages vers le rouge.
Ces diffØrences posent clairement la question de la gestion des zones non communes aux trois
spectres impliquØs. Pour rØsoudre le problŁme, il a ØtØ dØcidØ de dØcouper et modier la fonction
dØnie (Equ. 5.4) en trois parties. Le premiŁre partie est celle qui contient la zone de recouvrement
de tous les spectres, dØnie entre ñ
­
et ñ

, compte tenu du dØcalage vers le rouge. Dans cette zone,
on garde la mŒme fonction que prØcØdemment. Dans les zones à plus ou moins 10% au delà
de la gamme de recouvrement Wñ , la fonction est mise à l’unitØ avec toutes les dØrivØes nulles.
L’inuence de ces points, sur la minimisation du   , est nulle. Au delà, de ces zones, la fonction
est un polynôme (de degrØ trois en pratique) qui dØcroît dans la partie bleu en fonction de la
longueur d’onde et qui croit dans la partie rouge. Dans ce cas, il existe une dØrivØe en fonction de
la longueur d’onde. Cette construction permet au programme de donner des rØsultats qui n’ayant
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pas une zone de recouvrement totale entre les spectres modŁle et observØ et permet aussi d’Øviter
un recouvrement minimal à un point et un   parfait. En rØsumØ, on a les fonctions suivantes :
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2. Utilisation de la galaxie hôte : dans beaucoup de cas depuis le dØbut de l’expØrience SNLS, la
fente du spectrographe est orientØe de telle sorte qu’il est possible d’extraire le spectre de la galaxie
hôte. Ainsi, au lieu de donner un spectre de galaxie modŁle, on peut donner le spectre de la galaxie
hôte permettant une bien meilleure estimation des paramŁtres. Comme l’extraction de la galaxie
est faite de la mŒme maniŁre que celle de la supernova, on a le spectre d’erreur associØ. Dans la
zone de recouvrement, la fonction d’entrØe de la routine de minimisation devient :
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Et comme la gamme de longueur d’onde est exactement la mŒme pour le spectre de la supernova
et pour sa galaxie hôte, on peut ajouter une contrainte forte sur v qui de fait ne peut supØrieure
à l’unitØ. Par ailleurs, comme le dØcalage vers le rouge du candidat et de sa galaxie hôte sont
supposØs identiques,  n’a plus d’action que sur la supernova modŁle.
3. Régions d’intérêt : selon la qualitØ des conditions d’observation, de la rØduction, il arrive trŁs
souvent que des zones du spectre soient dØgradØes. Par exemple, dans la majoritØ des spectres, il
subsiste des raies d’absorption de grande intensitØ du fait de la traversØe de la lumiŁre à travers
l’atmosphŁre, si le spectre n’a pas ØtØ corrigØ de la prØsence de ces raies.
An de ne pas inuencer la minimisation avec des raies qui n’appartiennent pas directement au
spectre à analyser, une mØthode de sØlection de rØgions d’intØrŒt a ØtØ implØmentØe. Ainsi, peut-on
rejeter facilement les raies d’Ømission galactique, les absorptions atmosphØriques. De mŒme, on
Ølimine les points dont le spectre (du spectre observØ ou de sa galaxie hôte) d’erreur possŁde des
valeurs nulles (ce qui a priori n’est pas supposØ arriver).
5.4.4 Robustification des ajustements : résidus normalisés
Les spectres peuvent contenir des points aberrants tels que des cosmiques ou des raies de ciel mal
soustraites. Il s’agit d’autant de points du spectre qui peuvent fausser la dØtermination du meilleur rØsul-
tat. An d’Øviter ceci, on robustie le o , c’est à dire qu’on Ølimine ces points en appliquant une coupure
sur le rØsidu normalisØ par l’erreur (qu’on appelle aussi pull). Ce rØsidu s’exprime comme :
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oø, si on ajuste avec la galaxie hôte
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Une coupure à  est gØnØralement appliquØe à tous les rØsidus1 , une nouvelle liste de points ne conte-
nant pas ceux qui n’ont pas passØ la coupure, est Øtablie et l’ajustement sur le couple Galaxie-Supernova
1Le choix de cette coupure est un intermédiaire pour ne pas éliminer tous les points des spectres trop bruités mais seulement
les raies de ciel mal soustraites. Elle est modifiable si nécessaire, directement depuis l’interface graphique.
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est à nouveau rØalisØ.
On verra dans le chapitre suivant que le rØsidu normalisØ est un outil prØcieux pour permettre de discri-
miner les solutions proches du point de vue du ) . En effet, il permet d’Øtudier la capacitØ du modŁle à
reproduire les caractØristiques du spectre à identier. Parfois, la robustication a tendance à supprimer
trop de points du spectre. Si le nombre de points ØliminØs est trop important (en moyenne plus de 10%
du spectre), la robustication n’a plus de sens et la solution doit Œtre rejetØe.
5.4.5 La base de données de spectres
5.4.5.1 Les spectres de supernovæ
An d’Œtre le plus prØcis possible, dans l’identication des spectres, il est nØcessaire d’avoir une
large collection de spectres locaux i.e. ayant un trŁs bon rapport signal sur bruit. An de rØpondre à la
grande diversitØ spectrale rØgnant dans le monde des supernovæ, il faut couvrir l’ensemble des types de
supernovæ et pour chacun d’entre eux, collecter le plus de phases possibles, c’est à dire qu’il faut des
spectres à diffØrentes Øpoques aprŁs l’explosion initiale. Les spectres prØsents dans la base de spectres
(Tab. 5.3) proviennent de base de spectres existantes sur internet tels SUSPECT (SUpernova SPEC-
Trum : http ://bruford.nhn.ou.edu/ suspect/) ou ASIAGO (http ://web.pd.astro.it/supern/). Il y a aussi des
spectres du SCP observØs lors de la campagne de recherche d’objets proches en 1999. Si la couver-
ture temporelle est relativement bonne pour les supernovæ de type Ia, on constate le manque cruel de
spectre pour les autres types, notamment les supernovæ Ic qui spectralement sont les objets les plus
similaires aux supernovæ Ia. La majoritØ de ces spectres ont une couverture spectrale dans l’optique.
(4000¯< ñ <9000¯). Seule sn1992a possŁde une extension spectrale dans l’ultra-violet.
La gure (Fig. 5.4) montre la distribution des âges des spectres de la base de spectres. Dans le cas
des SNIa, on constate la bonne distribution en âge des spectres entre -4 et +20 jours. On remarque aussi
la pauvretØ de la base en spectres de type non Ia et notamment les spectres de type Ic dont on rappelle
qu’ils sont les plus susceptibles d’Œtre confondus avec les spectres de SNIa.
5.4.5.2 Les spectres de galaxie
Dans bien des cas, les spectres extraits contiennent une contribution de la galaxie hôte. Si le plus
souvent on s’arrange pour orienter la fente du spectrographe de telle sorte qu’elle contienne aussi la
galaxie, il n’est pas toujours possible d’extraire un spectre de cet hôte et pour modØliser le taux de
pollution sur le spectre du candidat, on a recours à une base de spectres de galaxies modŁles. Ces spectres
proviennent de l’article de Kinney (1996). Il existe un spectre par type morphologique : Elliptique, Bulge,
S0, Sa, Sb, Sc ainsi que 5 galaxies de type starburst ayant des excŁs de couleur E(B-V) diffØrents.
5.4.5.3 Formatage des fichiers FITS
L’ensemble des chiers de la base de spectres (supernovæ et galaxies) sont au format FITS et ont
ØtØ uniformisØs pour contenir les informations nØcessaires à leur exploitation. Un exemple est donnØ
ci-dessous.
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nom IAUC type âge relativement au maximum en B
sn1981B Ia 0,17,20,26,29,35
sn1990N Ia -14,-7,7,14,17,38
sn1992A Ia -5,-1,3,5,6,7,9,11,16,17,24,28
sn1994D Ia -10,-9,-8,-7,-5,-4,-3,2,3,4,5,6,8,11,12,13,14,17,19,24,26
sn1996X Ia -1,0,1,7,17
sn1997br Ia -9,-8,-7,-6,-4,8,10,12,14,18,21,24,38,67
sn1998bu Ia -3,-2,8,10,11,12,13,27,28,29,30,31
sn1999ee Ia -11,-9,-4,-2,0,5,9,14,17,20,30
sn1986G Ia pec -3,-1,0,1,2
sn1991bg Ia pec -2,0,1,2,12,13,16,23,24,30,31
sn1991T Ia pec -8,-7,-3,0,10,15,24,45,67
sn1999aa Ia pec -11,-7,-3,-1,14,19,28,33,40,58
sn2000cx Ia pec -4,-3,-2,-1,0,1,5,6,7,9,11,14,19,22,26,26,30,31,41,61
sn1994I Ic -5,-4,-3,1,2,4,11
sn1999ex Ic 4,13
sn1993J Ib 1,3,9,16,20,24
sn1999em IIp -1,0,1,3,5,9,14,19,28,35,74
sn1987A IIpec -15,-12,0,10
TAB. 5.3  Base de données de spectres de supernovæ utilisée par ÍlÎ -fit pour identifier les spectres observés. La
base contient des supernovæ de type Ia parmi lesquelles figurent des objets particuliers (type “Ia pec”) de type sur-
lumineux (sn1991T, sn1999aa, sn2000cx), de type sous-lumineux (sn1991bg, sn1996G). Il y a aussi des spectres
de SNe de type Ib, Ic, IIP et II particulière. On remarque le faible nombre de SNIc. Ces spectres proviennent de la
base de données SUSPECT, ASIAGO mais aussi des campagnes d’observation de supernovae proches du SCP en
1999.
SN_NAME = ’sn1994d ’ / Supernova official name (IAU definition)
SN_TYPE = ’Ia ’ / Supernova type
SN_AGE = -9 / Spectrum age in the rest frame (day)
SN_ALPHA= ’12:34:02.39’ / Alpha FK52000.0 (hh:mm:sec)
SN_DELTA= ’+07:42:05.7’ / Delta FK5 2000.0 (deg:min:sec)
SN_MB = -999.999 / Mb (-999.999=not avalaible)
SN_STRE = -999.999 / Light curve stretch (-999.999=not avalaible)
SN_REM = ’- ’ / Remark on the supernova
GA_NAME = ’NGC4526 ’ / Galaxy name
GA_TYPE = ’Standard’ / Galaxy type (Normal, QSO, Seyfert1, ...)
GA_MOR = ’S0 ’ / Galaxy morphology
GA_RED = 0.0015 / Galaxy redshift
GA_ALPHA= ’12:34:03.16’ / Alpha FK52000.0 (hh:mm:sec)
GA_DELTA= ’+07:41:57.7’ / Delta FK5 2000.0 (deg:min:sec)
GA_REM = ’- ’ / Remark on the galaxy
EX_HOST = -999.999 / E(B-V) of the host galaxy (-999.999 =not avalaible)
EX_MILKY= -999.999 / E(B-V) of the Milky Way (-999.999 =not avalaible)
SP_CHECK= +1 / Quality flag (-1=not checked/ +1=checked)
SP_REM = ’- ’ / General remark
Il s’agit des mots clØs supplØmentaires ajoutØs pour crØer les listes de spectres utilisØs par l’interface
graphique (cf. §5.5).
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FIG. 5.4  Distribution des âges des spectres de la base de spectres de supernovæ utilisée pour identifier les
spectres observés avec ÍäÎ -fit. Dans le deuxième histogramme, la couleur bleu représente l’histogramme des
spectres de type Ia sur-lumineux alors que la couleur verte représente les SNIa sous-lumineuses.
5.4.6 Expression de la fraction de galaxie
On dØnit la fraction de galaxie b qu’il s’agisse de la galaxie hôte ou non est dØnit à partir des
paramŁtres t et v du modŁle de l’Øquation (Equ. 5.1). En effet, une fois le dØcalage vers le rouge ajustØ,
on connait exactement la zone commune en longueur d’onde (disons Y§ñ
­7g
ñ

[ ) du modŁle (SN+Galaxie)
avec le spectre observØ à identier. L’idØe est de normaliser les deux spectres modŁles à la normalisation
du spectre à tester. Ainsi, on va rØexprimer le modŁle prØcØdent comme.
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FIG. 5.5  Spectres de galaxies de la base de spectres utilisée par ÍlÎ -fit.
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est une constante pour conserver la normalisation initiale.
Ainsi la rØsolution du systŁme entre l’Øquation (Equ. 5.1) et l’Øquation (Equ. 5.8) permet d’exprimer la
fraction b de galaxie contaminant le spectre observØ.
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Ainsi, l’utilisateur ne se prØoccupe pas de la diffØrence de couverture spectrale entre les deux modŁles.
Dans la suite, on prØsente cette fraction dans le rØsultat à la place des valeurs de t et v .
5.5 L’interface graphique
An de faciliter l’utilisation du programme, une interface graphique (Fig. 5.6) a ØtØ implØmentØe en
Tcl/Tk. Cette interface est incluse dans un ensemble d’outils plus vaste, initialement dØveloppØ par le
Centre de Recherche Astronomique de Lyon (CRAL) dans le cadre des projets OASIS et SAURON. Elle
permet de sØlectionner les spectres à identier et d’imposer les contraintes d’ajustement :
 Un jeu de tirettes permet de restreindre la fenŒtre en longueur d’onde dans laquelle on veut effec-
tuer l’identication. Par dØfaut, la gamme de longueur d’onde correspond aux extrŒmes du spectre
observØ.
 Une sØrie de radio-boutons permet de contraindre le choix du type de supernovæ locales (à partir
des mots clØs des entŒtes de chaque chier FITS) auxquelles est comparØ le spectre à identier.
 Parmi ces supernovæ sØlectionnØes, on peut contraindre l’âge si on a une idØe grâce à la courbe de
lumiŁre ou d’aprŁs la structure du spectre (plutôt en absorption ou en Ømission).
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FIG. 5.6  Panneau principal de l’interface graphique du logiciel ÍlÎ -fit. C’est à partir d’ici qu’on choisi le
spectre à identifier et qu’on impose les différentes contraintes. Après itérations, les résultats s’affichent directement
dans la troisième colonne. Les différentes options d’affichage graphique comme la superposition des spectres,
l’affichage des résultats, la représentation d’autres graphiques pour effectuer des diagnostics ( `F vs. Á , résidus
normalisés, histogrammes) sont accessibles dans la quatrième colonne.
 A partir de radio-boutons, il est possible de contraindre le type morphologique des galaxies hôtes
à tester ou saisir directement le spectre (et son erreur associØe) de la galaxie hôte extraite en mŒme
temps que le candidat. En effet, un spectre trŁs faiblement Ømissif a peu de chance d’Œtre polluØ
par un hôte de type Sc ou Starburst.
 Le dØcalage vers le rouge peut Œtre contraint par un jeu de tirettes. Une prØcision de l’ordre de
~ºa D
3° sur le rØglage permet une grande prØcision pour atteindre le dØcalage de la galaxie
hôte. La gamme actuelle est situØe entre s et ¸¥ .
Notons que les diffØrents types de supernovæ et types morphologiques des galaxies sont lus dyna-
miquement à partir des spectres de la base et qu’il est trŁs simple d’ajouter, de diversier la base sans
modier le code.
Une fois toutes les contraintes rØglØes, le programme en Tcl/Tk, crØe les listes de supernovæ et de
galaxies et exØcute le programme de minimisation pour chaque combinaison. A chaque combinaison,
le rØsultat du meilleur ajustement est enregistrØ (nom de la SN, nom de la galaxie, 	 ,  ...). Lorsque
toutes les itØrations sont effectuØes, l’ensemble des rØsultats est triØ par   croissants. DiffØrents spectres
sont crØØs pour ce meilleur rØsultat (les extensions à partir du nom du chier original (nomspectre) sont
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afchØes entre parenthŁses) :
 Le meilleur modŁle ajustØ (nomspectre_t.ts).
 Le spectre observØ auquel on a soustrait la contribution de la galaxie (nomspectre_XtractSN.ts).
 Le spectre contenant la contribution galactique seule (nomspectre_XtractGaltemp.ts).
 Le spectre contenant la contribution de la supernova modŁle seule (nomspectre_XtractSNtemp.ts).
D’autre part, le spectre contenant le rØsidu normalisØ est aussi crØØ (extension _pull.dat). Une large
capacitØ de reprØsentation de spectre a ØtØ implØmentØe dans le mŒme temps. Ainsi, est-il possible de
reprØsenter les diffØrents spectres crØØs comme l’illustre l’exemple (Fig. 5.7). Il existe aussi d’autres
zr=0.284, qr=0.62, Chi2r/ndfr=0.992, ndfr=1558
sn1999aa (Iapec (over)), −7.0 days
Observed spectrum 
Fitted spectrum 
SN subtracted 
SN Template 
Gal Template 
5000 6000 7000 8000
0
0.05
0.1
FIG. 5.7  Exemple de représentation de spectres issue de ÍlÎ -fit. Il est possible de superposer les différentes
contributions avec différentes couleurs, en cliquant directement dans la fenêtre principale de l’interface graphique.
reprØsentations graphiques possibles comme celle du rØsidu normalisØ et de son histogramme associØ
(Fig. 5.8).
An de tester la bonne convergence du dØcalage vers le rouge, 
 -t permet de visualiser le  
en fonction du dØcalage vers le rouge comme le montre la gure (Fig. 5.9). La gamme de dØcalage
spectral reprØsentØe sur cette gure est la mŒme que celle dØnie lors des rØglages initiaux pour effectuer
l’identication.
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FIG. 5.8  Exemple de représentation d’un résidu normalisé en fonction de la longueur d’onde (en haut) et de
son histogramme associé (en bas).
5.6 Fonctionnement général du programme
Il s’agit ici de donner une sorte de notice du programme pour les utilisateurs, à partir du panneau
prØsentØ dans la gure (Fig 5.6).
5.6.1 Réglages des contraintes
1. SØlection du spectre du candidat et de son spectre d’erreur. Ces deux spectres doivent obligatoire-
ment avoir les mŒmes mots clØs dØnissant la relation de calibrage en longueur d’onde.
2. Choix de la fenŒtre spectrale sur laquelle on souhaite rØaliser la minimisation. On peut avoir à Øli-
miner les bords du spectre, de mauvaise qualitØ du fait de l’effondrement de l’efcacitØ quantique
dans cette rØgion.
3. Établir le chier de rØgions d’intØrŒt du spectre. Il doit contenir les zones du spectre à conserver
pour effectuer l’ajustement. Par exemple, si on veut Øliminer les zones absorptions telluriques
seulement, le chier aura l’aspect suivant :
0.0 6550.0
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sn2003ha avec 1999aa a −7 jours
Chi2 Versus Z
Redshift
0.26 0.28 0.3
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FIG. 5.9  Exemple de représentation du `  en fonction du décalage vers le rouge. La gamme de décalage est la
même que celle initialement choisie pour les ajustements.
6570.0 7590.0
7700.0 9000.0
Si aucun chier n’est donnØ par l’utilisateur, le programme en crØe un par dØfaut entre 0 et
9000.0¯. Le nom du chier est celui de la SN suivi de _roi.dat 2
4. SØlection du type SN dans la base de spectres.
5. SØlection du type de galaxie. Ici, on peut soit utiliser les spectres de la base de spectres, soit
fournir son propre spectre de galaxie (et son erreur associØe) en cliquant sur User galaxy et en
sØlectionnant les chiers correspondants. Ces spectres doivent avoir la mŒme relation de calibrage
en longueur d’onde que le spectre du candidat sØlectionnØ en 1.
6. Choix du dØcalage vers le rouge.
7. Contrainte sur l’âge du candidat si l’on a une indication avec la courbe de lumiŁre ou d’aprŁs les
caractØristiques spectrales.
8. Valeur de la coupure appliquØe lors de la robustication des rØsultats. Elle est exprimØe en nombre
de  et est gØnØralement Øgale à 4 pour l’ensemble des analyses.
Lorsque toutes les contraintes sont rØglØes, on peut exØcuter la procØdure de minimisation sur chaque
combinaison galaxie/supernova en cliquant sur Accept.
5.6.2 Si vous n’avez pas de spectre d’erreur
Si par malheur vous ne possedez pas de spectre d’erreur associØ au spectre observØ, à dØfaut, il faut
crØer un spectre d’erreur plat Øgal à l’unitØ.  -t ne fonctionne pas sans spectre d’erreur. MathØma-
tiquement, les 5 obtenus n’auront aucun sens. Cela dit rien n’empŁche de crØer un spectre d’erreur à
partir d’un calcul de rØsidus.
2Par exemple, si le fichier de la SN s’appelle sn2003ha_sn.fits, alors le fichier de régions d’intérêt doit s’appeler
sn2003ha_sn_roi.dat.
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5.6.3 Analyse des résultats
Une fois l’ensemble des itØrations rØalisØes, le programme trie la liste des rØsultats par Ø (non robus-
tiØs) croissants et les valeurs numØriques du meilleur rØsultat sont afchØes dans le panneau principal.
Il y a les rØsultats issus de la minimisation normale et les rØsultats de la minimisation aprŁs Ølimination
des points dont le rØsidu normalisØ est supØrieur au critŁre saisi dans la premiŁre Øtape. Il faut noter
que l’ajustement normal et robustiØ sont effectuØs dans la mŒme Øtape. Cela signie en pratique que
le nombre et la position des points ØliminØs n’ont a priori pas de raison d’Œtre les mŒmes d’une combi-
naison à l’autre. Et les rØsultats robustiØs ne sont de fait, pas comparables directement.  -t crØe un
chier3 ASCII qui contient l’ensemble des points et indique si le point a ØtØ conservØ ou non aprŁs la
robustication. Ce chier contient en outre la valeur des rØsidus normalisØs de tous ces points.
Dans la version actuelle du programme (version 3.0), il est possible d’utiliser le rØsidu normalisØ du
meilleur rØsultat comme masque an que toutes les itØrations Øliminent les mŒmes points. Il suft de
cliquer sur Display robustied t et de relancer la boucle d’itØrations (le chier nomsn_outpull.dat
est saisi en entrØe du programme et les points marquØs comme ØliminØs lors de la robustication initiale,
sont ØliminØs dans toutes les itØrations). Cette fois ci, on s’intØresse aux rØsultats issus de l’ajustement
normal ayant subi les mŒmes Øliminations de points.
Avec l’utilisation des boutons de la zone Rank, on peut se dØplacer dans la liste pour visualiser les
autres solutions. La reprØsentation des spectres et des valeurs numØriques sont automatiquement mises à
jour. Les chiers correspondant à ces spectres sont aussi crØes au fur et à mesure (mais ils sont ØcrasØs
d’un rank à l’autre).
5.7 Conclusion
Dans ce chapitre, on a vu les principales caractØristiques spectrales permettant d’identier rapidement
les spectres de SNIa. Mais on a surtout constatØ les difcultØs qui apparaissent lorsque le rapport signal-
sur-bruit des spectres n’est pas sufsamment important pour identier visuellement les spectres. Cela
signie en particulier que pour les observations spectroscopiques du VLT, du fait du grand nombre de
spectres attendus et de leur qualitØ, un programme a du Œtre implØmentØ. Logiciel à la fois rapide et
convivial de par son interface graphique,

-t permet une identication des spectres en temps rØel
de maniŁre quasi automatique par comparaison statistique avec une base de spectres locaux de bonne
qualitØ. Nous verrons ses performances dans le prochain chapitre.
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Chapitre 6
Quelques spectres caractØristiques de
VLT-FORS1
Parmi les 93 candidats spectrØs entre juin 2003 et janvier 2004, au total, 36 ont ØtØ conrmØs comme
Øtant des supernovæ de type Ia. 8 objets ont ØtØ identiØs avec le tØlescope Gemini (+GMOS), 12 avec
le tØlescope Keck (+ESI) et donc 18 (sur 50 candidats spectrØs) avec le tØlescope VLT (+FORS).
On se propose ici de prØsenter quelques rØsultats du VLT, issus de l’analyse par  -t. On pourra
trouver tous les dØtails de celle-ci avec toutes les tables de rØsultats dans (Sainton 2004).
Nom Ascension droite Déclinaison ³ Gêé ¨ DA © (“) ëì ª íu"O$'& (s) fente (“) <seeing> hôte «
R4D4-7 22 :16 :56.320 -17 :57 :37.76 22.0 0.73 104.3 îæïñðóòZÍ 1.0 0.6” ô
R4D4-8 22 :15 :28.146 -17 :49 :48.72 24.1 1.05 67.3 õïñðóòZÍ 1.0 0.6” ô
R4D4-11 22 :14 :24.023 -17 :46 :36.03 23.6 0.20 169.2 õïñðóòZÍ 1.0 0.5”
R4D4-14 22 :14 :45.803 -17 :44 :22.94 22.1 0.99 43.0 îæïñðóòZÍ 1.0 0.5” ô
R4D4-19 22 :16 :09.916 -18 :04 :39.187 23.6 0.13 55.1 õïñðóòZÍ 1.0 0.5”
R6D4-9 22 :14 :33.754 -17 :35 :15.34 24.0 0.18 150.7 õïñðóòZÍ 0.7 0.5”
R6D4-10 22 :14 :10.249 -17 :30 :24.18 24.1 0.22 127.8 õïñðóòZÍ 0.7 0.5”
R7D4-7 22 :14 :50.513 -17 :57 :23.24 23.0 0.00 0.0 õïñðóòZÍ 1.3 0.5”
R8D1-30A 02 :26 :16.252 -04 :56 :05.65 24.4 0.20 4.5 òæïñðóòZÍ 1.0 0.7”
R8D4-28A 22 :16 :40.185 -18 :09 :51.82 24.0 1.23 49.2 òæïñðóòZÍ 1.0 0.5” ô
R9D1-03A 02 :26 :31.200 -04 :03 :08.51 23.5 0.17 157.8 õïñðóòZÍ 1.0 1.1”
R10D1-01B 02 :27 :12.875 -04 :07 :16.44 23.1 0.03 78.7 òæïñðóòZÍ 1.3 0.7”
R10D1-04A 02 :26 :49.416 -04 :11 :53.33 24.0 0.66 95.3 òæïñðóòZÍ 1.3 0.6” ô
R10D1-05A 02 :25 :43.626 -04 :08 :38.93 22.3 0.25 125.0 òæïñðóòZÍ 1.0 0.7” ô
R11D1-06A 02 :24 :56.027 -04 :07 :37.11 23.8 0.58 84.2 òæïñðóòZÍ 1.3 0.9” ô
R11D1-16A 02 :24 :41.125 -04 :17 :19.65 22.8 0.91 42.2 õïñðóòZÍ 1.3 0.8”
R11D2-19A 10 :01 :51.607 +02 :01 :42.05 23.7 0.50 0.0 òæïñðóòZÍ 1.3 0.7”
R11D2-21A 10 :00 :52.332 +02 :02 :28.73 23.5 3.51 45.0 òæïñðóòZÍ 1.0 0.5”
(a) ³ Göé : magnitude dans le filtre i’ au moment des observations de spectroscopie.
(b) DA : distance d’association, c’est la distance entre le centre de l’objet et le barycentre de la galaxie. Elle est exprimée
en arc-seconde.
(c) PA : angle de la fente relativement à la direction Nord-Est.
(d) hôte : la coche indique si un spectre de la galaxie hôte est disponible ou non.
TAB. 6.1  Conditions d’observation des candidats du VLT.
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6.1 Stratégie d’analyse
Dans cette analyse, on se xe plusieurs objectifs. En premier lieu, on va Øvidemment chercher à iden-
tier chacun des spectres des candidats du SNLS. Il existe diffØrentes possibilitØs selon que le dØcalage
vers le rouge est connu d’aprŁs les raies de la galaxie hôte ou non et selon la prØsence d’un spectre de
cette galaxie hôte. Le tableau (Tab 6.1) rØpertorie entre autre les candidats pour lesquels on a extrait un
spectre de la galaxie hôte.
An de tester la capacitØ de  -t à estimer les paramŁtres demandØs, on va, lorsque c’est possible
tester diffØrentes hypothŁses :
1. On possŁde le spectre de la galaxie hôte, cela signie qu’on a une mesure du dØcalage vers le rouge
avec une grande prØcision. On xe ce dØcalage lors du rØglage des paramŁtres de  -t. On force
ainsi le candidat à avoir exactement le mŒme dØcalage vers le rouge que l’hôte.
2. On possŁde Øgalement le spectre de la galaxie hôte, mais cette fois-ci, on laisse un intervalle autour
du dØcalage spectral de cette galaxie dans lequel le dØcalage de la supernova modŁle peut varier.
Cette mØthode a l’avantage de rendre compte de la diversitØ des supernovæ dont les vitesses d’ex-
pansion peuvent varier, ce qui se traduit par une largeur variable du prol P-Cygni, essentiellement.
Pour les analyses, on xera cette variabilitØ à ~ºw§ î . Ce cas sera notre rØfØrence pour estimer
la qualitØ des ajustements.
3. Parfois, pour certains spectres, on ne peut pas Øvaluer de dØcalage vers le rouge avec les raies
d’Ømission (ou d’absorption) galactiques.  -t doit Øvaluer lui-mŒme le dØcalage vers le rouge
du spectre à partir des prols P-Cygni. On laissera le dØcalage vers le rouge varier entre 0 et 1. On
appliquera ceci dans tous les cas pour mettre en Øvidence une Øventuelle dØgØnØrescence dans la
dØtermination du dØcalage vers le rouge avec un type de SN diffØrent par exemple. On utilisera les
modŁles de galaxie disponibles dans la base de spectres.
Dans aucun cas, on n’utilise de contrainte sur l’âge, mŒme si celui-ci est connu avec les informations
photomØtriques.
Les diffØrentes solutions seront ensuite discriminØes, si possible, selon la position de la date du spectre
sur la courbe de lumiŁre.
Les rØgions contenant les absorptions atmosphØriques sont systØmatiquement ØliminØes des ajustements.
Le meilleur rØsultat est issu de la robustication suite à une coupure sur le rØsidu normalisØ comme il est
prØsentØ dans le chapitre prØcØdent. La robustication du meilleur rØsultat crØe un masque qui contient
les points ayant passØ les coupures. On rØalise une deuxiŁme itØration dans les mŒmes conditions sur
tous les spectres en utilisant en entrØe, ce masque de la meilleure combinaison.
Dans la suite, on comparera, lorsque c’est possible les rØsultats lorsque le dØcalage vers le rouge est xØ
à celui de la galaxie hôte avec les deux autres cas.
Dans la note mentionnØe auparavant, on donne pour chaque spectre ØtudiØ, la liste des premiers rØsultats
issus de l’analyse par

-t dont la diffØrence de   avec le meilleur rØsultat est infØrieure 0.2 ou
lorsque la probabilitØ de  est plus grande que D=  . Si la variation des 5 est trop faible, alors on
donne les 20 premiŁres solutions à titre indicatif.
Ensuite, an de rØpondre à la question de la discrimination avec une SN d’un autre type, on Øtablit une
comparaison entre les diffØrents types de supernovæ testØs. Étant donnØes les grandes similaritØs entre les
SNIa et les SNIc, il est important de quantier ces comparaisons. On fera de mŒme, autant que possible,
entre les SNIa et les SNIa particuliŁres dont on attend environ autour de 18% pour les spectres à grands
dØcalages vers le rouge (Li et al. 2001b).
On dØnit aussi le signal sur bruit  þ÷ moyen comme le rapport du spectre et de son spectre d’erreur sur
toute la gamme de longueurs d’onde avec le pas en longueur d’onde initial de 2.66¯. Tous les ajustements
sont initialement effectuØs avec ce pas initial mais, pour les spectres dont les rØsultats n’apportent pas
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de solutions satisfaisantes avec ce pas, on refait l’identication avec un pas plus important (20¯) pour
tenter d’obtenir des conclusions.
6.2 Les quelques spectres en question
Dans cette partie, on prØsente quelques spectres parmi le set de spectres analysØs. On a choisi des
spectres typiques, des spectres trŁs particuliers et nalement, pour montrer la validitØ de la mØthode,
des spectres difciles à identier. Pour chaque exemple, on donne l’analyse complŁte, telle qu’elle a ØtØ
rØalisØe pour tous les spectres du tableau (Tab. 6.1).
6.2.1 La seule SNIc identifiée : sn2003hb/R4D4-7
Ce candidat a ØtØ dØcouvert pendant la prØ-campagne du SNLS au mois de juin 2003 et a ØtØ spectrØ
le 29 juin 2003. Les conditions d’observation sont rØsumØes dans le tableau (Tab. 6.1).
Le dØcalage vers le rouge est dØterminØ à l’aide de la galaxie hôte dont on a aussi extrait le spectre :
 Hôte 1V öø§ª= . (forte prØsence de CaH&K, Êﬁ , [O III]...).
Le signal sur bruit moyen de ce spectre est de 13.29 par pas de 2.66¯. Le spectre de la SN ainsi que celui
de son hôte sont donnØs dans la gure (Fig. 6.1).
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FIG. 6.1  Spectres extraits de sn2003hb (spectre du bas) et de sa galaxie hôte (spectre du haut). Les spectres
sont dans le référentiel terrestre.
Le tableau (Tab. 6.2) donne les rØsultats des meilleurs ajustements pour diffØrents types de SN. Seule
la solution contenant un modŁle avec une SNIc donne une probabilitØ de   valable.
MŒme si on constate que les caractØristiques spectrales ne sont pas parfaitement dØcrites avec sn1994i
à + 4 jours, le rØsidu d’ajustement avec cette SN est meilleur que les autres.
Le manque de SN de type Ic est certainement à l’origine de la mauvaise qualitØ du rØsidu. Donc Øtant
donnØ le contenu de la base de spectres, on peut conclure qu’il s’agit effectivement d’une supernova de
type Ic.
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type SN âge Galaxie z q u Ú ndf ø tnu Ú v
Ic sn1994i 4 hôte 0.171 62.118 1.07177 1343 3.36
Ia sous-lumineuse sn1991bg 1 hôte 0.173 66.201 1.26875 1343 2.690292e-09
Ia sn1998bu 12 hôte 0.172 80.125 1.51071 1343 0
TAB. 6.2  Classification de sn2003hb selon le résultat obtenu par type de supernova.
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FIG. 6.2  Comparaisons des différents résidus obtenus pour chacun des types proposés dans le tableau (Tab.
6.2).
Le tableau (Tab. 6.2) rejette l’hypothŁse d’une supernova de type Ia normale. La probabilitØ que
sn2003hb soit une supernova de type Ia sous-lumineuse est trŁs faible et de fait on peut conclure, compte
tenu des rØsultats que sn2003hb est effectivement une supernova de type Ic.
L’ajustement de la courbe de lumiŁre prØliminaire (Fig. 6.3) donne un maximum autour du 25 juin 2003
soit 4 jours (dans le rØfØrentiel de l’observateur) avant la prise du spectre soit donc &þßÎ
=


ŁB£ jours
aprŁs le maximum dans le rØfØrentiel de la supernova. Le rØsultat obtenu par la spectroscopie est en trŁs
bon accord avec cette date.
Il est important de constater que le maximum de luminositØ ajustØ sur la courbe de lumiŁre est
environ deux magnitudes plus faible que celui d’une SNIa normale au mŒme dØcalage vers le rouge.
Cela donne deux possibilitØs, soit le spectre est celui d’une SNIa sous-lumineuse, soit celui d’une SNIc.
La spectroscopie a permis de trancher. Le meilleur ajustement obtenu avec 
 -t est prØsentØ dans la
gure (Fig. 6.4), à gauche et le spectre observØ soustrait de la contribution galactique ajustØe dans la
mŒme gure, à droite.
sn2003hb est une supernova de type Ic à z=0.167 à environ +3.5 jours après le maximum de lumi-
nosité.
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FIG. 6.3  Courbe de lumière préliminaire de sn2003hb dans la bande R.
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FIG. 6.4  A droite : meilleur ajustement de sn2003hb avec sn1994i à +4 jours. A gauche : spectre observé
soustrait de la contribution galactique (environ 62%). Tous les spectres sont dans le référentiel terrestre.
6.2.2 Une supernova de type Ia sur-lumineuse : sn2003ha/R4D4-14
Ce candidat a ØtØ dØcouvert pendant la prØ-campagne du SNLS au mois de juin 2003 et a ØtØ spectrØ
le 29 juin 2003. Les conditions d’observation sont rØsumØes dans le tableau (Tab. 6.1).
Le dØcalage vers le rouge est dØterminØ à l’aide de la galaxie hôte dont on a aussi extrait le spectre :
 Hôte 
î
öø§ª= .
Le signal sur bruit de ce spectre est de 12.28. Le spectre du candidat ainsi que celui de son hôte sont
donnØs dans la gure (Fig. 6.5).
Dans cette classication par type, on donne les rØsultats issus de l’analyse pour laquelle on connaît
le dØcalage vers le rouge de la galaxie, mais on laisse une libertØ de dØplacement du spectre de la SN
modŁle. Le tableau (Tab. 6.3) donne les rØsultats obtenus et la gure (Fig. 6.6) illustre les diffØrences entre
les solutions en comparant les rØsidus pour les diffØrents types. Le tableau (Tab. 6.3) rejette l’hypothŁse
d’une supernova de type Ic du fait de la grande diffØrence de ) avec les meilleurs rØsultats.
Le meilleur ajustement est prØsentØ dans la gure (Fig. 6.7), à gauche et le spectre observØ soustrait de
la contribution galactique ajustØe dans la mŒme gure, à droite.
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FIG. 6.5  Spectres extraits de sn2003ha (spectre du bas) et de sa galaxie hôte (spectre du haut). Les spectres
sont dans le référentiel terrestre.
type SN âge Galaxie z q u Ú ndf ø tnu Ú v
Ia sur-lumineuse sn1999aa -7 hôte (Sb) 0.285 52.69 0.96609 1679 8.336217e+01
Ia sur-lumineuse sn1999aa -11 hôte (Sb) 0.289 47.97 1.11532 1671 6.308907e-02
Ia sn1994d -9 hôte (Sb) 0.283 42.40 1.58427 1679 0
Ia sur-lumineuse sn1991t -3 hôte (Sb) 0.274 48.83 1.83096 1679 0
Ic sn1994i -3 hôte (Sb) 0.280 28.78 7.20040 1679 0
TAB. 6.3  Classification de sn2003ha par type de SN. La sn1991t et la sn1999aa, toutes deux sur-lumineuses,
ont des caractéristiques spectrales très différentes.
La courbe de lumiŁre prØliminaire obtenue à partir des points expØrimentaux dans la bande R (Fig. 6.8)
donne un maximum de luminositØ autour du 10 juillet 2003, 11 jours aprŁs la prise du spectre. La courbe
de lumiŁre montre que le spectre a ØtØ obtenu à ª*þßÎ
=




ª jours avant le maximum de luminositØ
dans le rØfØrentiel de la supernova. Ceci explique pourquoi les deux meilleures solutions sont sn1999aa
à -7 et -11 jours. La base de spectres ne contient pas de spectre de SN de type sn1999aa à la date donnØe
par la courbe de lumiŁre.
Comparativement à une supernova de type Ia classique, ce spectre ne prØsente ni la forte absorption
du silicium SiII (6100¯) ni le W du soufre SII ( bªª¥ ¯ et bª   ¯), caractØristiques spectrales
essentielles pour reconnaître une supernova de type Ia. Ces deux absences sont en gØnØral observØes
dans les spectres de SNIa sur-lumineuses, type sn1991t. Cependant, contrairement à une sn1991t, ce
spectre possŁde une profonde raie de calcium autour de ªª ¯. En fait, ce spectre se situe dans une
nouvelle classe sur-lumineuse dont les caractØristiques sont à la fois celles d’un objet de type sn1991t et
d’un objet de type normal. sn2003ha est la supernova sur-lumineuse la plus lointaine jamais spectrØe.
La gure (Fig. 6.9) illustre bien la particularitØ spectrale de cet objet en le comparant à d’autres SNIa de
mŒme âge.
Donc, il s’agit d’une supernova de type Ia sur-lumineuse à ¸
î
ö4§ª= agée d’environ 8 jours
avant le maximum de luminosité. sn2003ha est la supernova sur-lumineuse la plus lointaine jamais
spectrée.
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FIG. 6.6  Comparaisons des différents résidus obtenus pour chacun des types proposés dans le tableau (Tab.
6.3). On constate que le spectre de sn1999aa à -7 jours décrit mieux les structures du spectre de sn2003ha que les
deux autres types.
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FIG. 6.7  A droite : meilleur ajustement de sn2003ha avec sn1999aa à -7 jours. A gauche : spectre observé
soustrait de la contribution galactique (environ 53%). Tous les spectres sont dans le référentiel de la supernova.
6.2.3 La SNIa la plus lointaine du SNLS : R6D4-9
Ce candidat a ØtØ dØcouvert lors de la campagne 6 du SNLS au mois d’aoßt 2003 et a ØtØ spectrØ
les 2 et 4 septembre 2003 avec les grismes 300V et 300I, respectivement. Les conditions d’observation
sont rØsumØes dans le tableau (Tab. 6.1). Aucun dØcalage vers le rouge n’a pu Œtre obtenu avec des lignes
galactiques de mŒme qu’aucun spectre n’a pu Œtre extrait.
Le signal sur bruit de ce spectre est de 2.55 par pas de 2.66¯.
Le spectre de ce candidat est donnØ dans la gure (Fig. 6.10). On est dans un cas particulier oø l’on
n’a pas de galaxie hôte et pas d’indication sur le dØcalage vers le rouge. Aucun a priori ne permet de
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FIG. 6.8  Courbe de lumière préliminaire de sn2003ha dans la bande R. L’ajustement des points expérimentaux
donne un maximum de luminosité autour du 10 juillet 2003.
FIG. 6.9  Comparaison de sn2003ha avec d’autres SNIa de même âge. On constate effectivement que cet objet
n’appartient ni à la classe des SNIa normales ni à celle des sur-lumineuses.
contraindre le type de galaxie sous-jacente. A partir de la spectroscopie seule, on peut difcilement tirer
une conclusion sur le type de cet objet comme l’atteste le tableau (Tab. 6.4) du fait de la proximitØ des

 .
Les rØsidus normalisØs obtenus pour ces diffØrents types sont donnØs dans la gure (Tab. 6.11).
Le dØcalage vers le rouge de ce candidat est estimØ à ¡ ¸ö§= , en utilisant seulement les
raies du spectre. La distribution en dØcalage vers le rouge est donnØe dans la gure (Fig. 6.12) et montre
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FIG. 6.10  Spectre extrait de R6D4-9. Le spectre est dans le référentiel terrestre.
type SN âge Galaxie z q (%) u Ú ndf ø tnu Ú v (%)
Ia sn1981b 0 sa 0.945 59.53 0.78939 1375 1.000000e+02
Ia sur-lumineuse sn1999aa -3 sb 0.943 54.22 0.88269 1375 9.992946e+01
Ic sn1994i -5 sa 0.947 69.87 0.87915 1375 9.995049e+01
TAB. 6.4  Classification de R6D4-9 par type de SN. Ce tableau présente le meilleur résultat de chaque type.
plusieurs dØgØnØrescences possibles. Il faut noter qu’il s’agit de toutes les solutions, quel que soit le n
et que par consØquent, le tri par o croissant va naturellement favoriser certaines solutions.
Le tableau (Tab. 6.4) donne le mŒme dØcalage vers le rouge pour les trois types de supernova,
j  ö|§= . La diffØrence de 5 Ia/Ia particuliŁre et Ia/Ic permettent difcilement, de rejeter ces
deux autres types. Les ajustements semblent seulement rejeter l’hypothŁse d’une galaxie de type mor-
phologique Sc.
La courbe de lumiŁre prØliminaire (Fig. 6.14) qui par ailleurs prØsente bien la forme d’une courbe de
lumiŁre d’une SNIa, donne un maximum de luminositØ autour du 31 aoßt 2003. Cette courbe montre que
le spectre a ØtØ obtenu î þßÎ
=


¥§ jour aprŁs le maximum de luminositØ.
Dans ce type de situation, une analyse visuelle est indispensable en plus de l’analyse statistique. Dans le
cas prØsent, on constate que R6D4-9 est parfaitement ajustØ par sn1981b (une SNIa normale) au maxi-
mum. Et muni de la coube de lumiŁre, on peut conclure qu’effectivement R6D4-9 est effectivement une
SNIa normale. La solution de l’ajustement la plus proche contenu de l’âge du spectre est donnØe dans la
gure (Fig. 6.13).
Si dans le cas prØsent, le meilleur ajustement couvre l’ensemble de la gamme spectrale de R6D4-9,
un tel dØcalage vers le rouge rend difcile un ajustement correct dans la partie ultraviolet du spectre.
La supernova R6D4-9 est la supernova la plus lointaine actuellement spectrØe à l’aide du VLT dans
l’expØrience SNLS. Les SNIa à grands dØcalages vers le rouge sont encore rares dans la littØrature et
donc prØcieuses, notamment pour la mesure de la mØtallicitØ.
A ce propos, il est intØressant de constater le bon accord entre le spectre local (sn1981b) et R6D4-9,
notamment dans la partie ultraviolet. La mØtallicitØ de R6D4-9 semble identique à celle du modŁle local.
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FIG. 6.11  Comparaison des résidus d’ajustement du spectre de R6D4-9 pour différents types de SN.
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FIG. 6.12  Distribution en décalage vers le rouge de l’ensemble des solutions pour ajuster le spectre de la
R6D4-9. On constate plusieurs pôles de dégénérescence.
Si un seul spectre ne permet pas de conclure l’uniformitØ de la mØtallicitØ en fonction du dØcalage vers
le rouge, il s’agît d’une information intØressante qui pourra Œtre vØriØe lorsque la statistique le permettra.
On peut conclure que R6D4-9 est une supernova de type Ia à Q   proche du maximum de
luminosité lorsqu’elle a été spectrée.
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FIG. 6.13  A droite : meilleur ajustement de R6D4-9 avec sn1981b au maximum de luminosité. A gauche :
spectre observé soustrait de la contribution galactique (environ 60%). Tous les spectres sont dans le référentiel de
la supernova.
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FIG. 6.14  Courbe de lumière préliminaire de R6D4-9 dans la bande R.
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FIG. 6.15  Modèles de spectres de métallicité différentes pour des spectres 7 jours après l’explosion. ù désigne
le rapport à la métallicité d’une SNIa normale. Figure extraite de Lentz et al. (2000)
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6.2.4 Un cas typique : R7D4-7
Ce candidat a ØtØ dØcouvert au cours de la campagne 7 du SNLS. Un spectre a ØtØ obtenu le 29
septembre 2003. Les conditions d’observation sont rØsumØes dans le tableau (Tab. 6.1). Aucun spectre
de la galaxie hôte n’a pu Œtre extrait lors de la rØduction des donnØes et aucune raie galactique ne permet
d’estimer le dØcalage vers le rouge. Le signal sur bruit de ce spectre est de 2.13 par pas de 2.66¯. Le
spectre de ce candidat est prØsentØ dans la gure (Fig. 6.16).
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FIG. 6.16  Spectre extrait de R7D4-7. Le spectre est dans le référentiel terrestre.
L’analyse dØtaillØe de la note donne des solutions dont le : varie entre 0.799 pour la meilleure
solution ajustØe et 1.497, un millier de solutions plus tard. Toutefois, les 50 premiŁres solutions sont des
SNIa dont l’âge est centrØ autour du maximum. Le tableau (Tab. 6.5) prØsente les meilleurs rØsultats
d’ajustement pour chaque type de supernova sØlectionnØ.
type SN âge Galaxie z q (%) u Ú ndf ø tnu Ú v (%)
Ia sn1981b 0 starb5 0.603 26.41 0.79987 1364 1.000000e+02
Ia sur-lumineuse sn1991t 10 starb3 0.588 25.64 0.89755 1364 9.971078e+01
Ia sous-lumineuse sn2000cx 7 sc 0.417 1.70 0.92841 1364 9.715057e+01
Ic sn1994i -4 starb5 0.600 17.1 0.94197 1364 9.373707e+01
TAB. 6.5  Classification de R7D4-7 par type de SN. Ce tableau présente le meilleur résultat de chaque type.
L’analyse montre que nombre de solutions, une fois de plus, sont Øquiprobables mais semblent nØan-
moins favoriser une supernova de type Ia autour du maximum de luminositØ. Le type morphologique
semble aussi Œtre une galaxie starburst. Concernant le dØcalage vers le rouge, l’histogramme de la gure
(Fig. 6.17) montre que celui trouvØ, \¥Xöë§= est largement favorisØ. Sur cette mŒme gure, on
constate des points d’attraction qui semblent apparaitre avec un Øcart de 0.2 en dØcalage vers le rouge.
Une analyse approfondie de cette caractØristique a montrØ qu’en fait il s’agit de solutions dØcalØes d’une
ou plusieurs caractØristiques spectrales dont la largeur reprØsente environ 250-300¯ soit un dØcalage
proche de 0.2.
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FIG. 6.17  Histogramme de distribution du décalage vers le rouge parmi les solutions.
L’Øcart de   entre la meilleure solution de la SNIa et la meilleure solution obtenue pour une SNIc (cf.
Tab. 6.5) rejette clairement l’hypothŁse d’un spectre de SNIc. Aucune courbe de lumiŁre n’a encore ØtØ
construite, mais d’aprŁs les informations photomØtriques on-line, on peut essayer d’estimer un maximum
vers la n septembre (autour du 27), cela semble en accord avec le rØsultat de 
 -t, autour du maximum
de luminositØ.
La gure (Fig. 6.18) prØsente le meilleur ajustement obtenu pour cet objet.
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FIG. 6.18  A droite : meilleur ajustement de R7D4-7 avec sn1981b au maximum. Les spectres sont volontairement
décalés en hauteur pour améliorer la lisibilité. A gauche : spectre observé soustrait de la contribution galactique
(environ 26%). Tous les spectres sont dans le référentiel terrestre.
Donc, d’après les analyses menées, R7D4-7 est une SNIa décalé vers le rouge de O¥ spectrée
autour de son maximum de luminosité.
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6.2.5 Un exemple difficile : R9D1-03A
Ce candidat a ØtØ dØcouvert pendant la campagne 9 du SNLS au mois de novembre 2003. Un spectre
a ØtØ obtenu le 29 novembre 2003. Les conditions d’observation sont rØsumØes dans le tableau (Tab. 6.1).
Un spectre de la galaxie hôte a aussi ØtØ extrait et le dØcalage vers le rouge a ØtØ mesurØ prØcisØment :
wíªØöé§ª= . Le signal sur bruit moyen de ce spectre est de 2.27 par pas de 2.66¯. Le spectre du
candidat et de sa galaxie hôte sont donnØs dans la gure (Fig. 6.19).
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FIG. 6.19  Spectres extraits de R9D1-03A (spectre du bas) et de sa galaxie hôte (spectre du haut). Les spectres
sont dans le référentiel terrestre.
type SN âge Galaxie z q (%) u Ú ndf ø tnu Ú v (%)
Ia sn1992a -5 hôte 0.593 92.12 0.49945 1627 1.000000e+02
Ia sur-lumineuse sn1991t 0 hôte 0.593 91.81 0.50105 1627 1.000000e+02
Ic sn1994i -5 hôte 0.593 81.37 0.56020 1627 1.000000e+02
Ia sous-lumineuse sn1986g -3 hôte 0.611 89.23 0.60531 1627 1.000000e+02
TAB. 6.6  Classification de R9D1-03A par type de SN. Ce tableau présente le meilleur résultat de chaque type.
L’analyse dØtaillØe montre que les 101 solutions du deuxiŁme cas donnent des ¬ variant entre 0.499
et 0.702. La faiblesse des  obtenus dans ce cas rend impossible la classication de ce spectre. De mŒme
la classication par type donnØe dans le tableau (Tab. 6.6) ne permet pas de contraindre le type de la SN.
Aucune courbe de lumiŁre ni aucune information photomØtrique on-line ne permet d’apporter de contrainte
complØmentaire pour discriminer les diffØrents rØsultats. Toutefois, visuellement, ce spectre prØsente des
structures spectrales similaires à celles d’une supernova. Dans un cas comme celui-ci oø la fraction de
galaxie hôte ajustØe est extrŒmement importante, on peut aussi donner les rØsultats issus du cas 3 qui
n’utilise que des modŁles (y compris un modŁle galactique). Ils sont donnØs dans le tableau (Tab. 6.7)
Si la dØgØnØrescence n’est pas levØe, mŒme en n’utilisant pas de galaxie hôte, on constate que la
gure (Fig. 6.20) suft pour conclure que R9D1-03A est effectivement une supernova de type Ia. Pour
conrmer ce rØsultat, le tableau (Tab. 6.8) donne les rØsultats aprŁs resommation des pas du spectre à
20¯. Les pas du spectre d’erreur sont aussi resommØs (quadratiquement).
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type SN âge Galaxie z q (%) u Ú ndf ø tnu Ú v (%)
Ia sn1992a 5 starb4 0.611 41.53 0.87831 1627 9.998473e+01
Ia sous-lumineuse sn2000cx -3 starb5 0.621 20.53 0.88638 1627 9.996110e+01
Ia sur-lumineuse sn1999aa -3 starb4 0.612 39.64 0.88946 1627 9.994532e+01
Ic sn1994i -3 starb4 0.611 53.11 0.95544 1627 8.994860e+01
TAB. 6.7  Classification de R9D1-03A par type de SN. Ce tableau présente le meilleur résultat de chaque type
dans le cas d’un ajustement n’utilisant pas la galaxie hôte.
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FIG. 6.20  Spectre de R9D1-03A avec le meilleur modèle ajusté sans utiliser de galaxie hôte. Les spectres sont
dans le référentiel terrestre.
type SN âge Galaxie z q (%) u Ú ndf ø tnu Ú v (%)
Ia sn1992a 9 hôte 0.606 78.82 0.75762 210 9.963774e+01
Ia sur-lumineuse sn1999aa -1 hôte 0.623 81.01 0.76607 210 9.950794e+01
Ia sous-lumineuse sn2000cx 1 hôte 0.628 72.28 0.77596 210 9.930652e+01
Ic sn1994i 11 hôte 0.616 87.85 0.80011 210 9.850019e+01
TAB. 6.8  Classification de R9D1-03A par type de SN. Ce tableau présente le meilleur résultat de chaque type
dans le cas d’un ajustement n’utilisant pas la galaxie hôte.
R9D1-03A est un spectre de supernova de type Ia décalé vers le rouge de 0.611. La phase n’est pas
contrainte précisement.
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6.2.6 Un bel exemple à grand z : R11D2-21A
Ce candidat a ØtØ dØcouvert lors de la campagne 11 du SNLS au mois de janvier 2003 et a ØtØ spectrØ
le 21 janvier 2004. Les conditions d’observation sont rØsumØes dans le tableau (Tab. 6.1). Aucune galaxie
hôte n’a pu Œtre extraite des images. Et le spectre ne contient pas de raie d’Ømission galactique permettant
d’estimer le dØcalage vers le rouge a priori. Le signal sur bruit moyen de ce spectre est de 2.95 par pas
de 2.66¯.
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FIG. 6.21  Spectre extrait de R11D2-21A. Le spectre est dans le référentiel de la supernova.
Dans cette classication par type, on donne les rØsultats issus de l’analyse dans le cas 2 (on connaît
le dØcalage vers le rouge de la galaxie, mais on laisse une libertØ de dØplacement du spectre de la SN
modŁle) pour diffØrents types de SN. Le tableau (Tab. 6.9) donne les rØsultats obtenus pour ces diffØrents
types de SN.
type SN âge Galaxie z q (%) u Ú ndf ø tnu Ú v (%)
Ia sn1999ee -4 sa 0.622 14.48 0.91889 1666 9.917062e+01
Ia sur-lumineuse sn1999aa -7 sa 0.651 5.01 1.10640 1666 1.442607e-01
Ic sn1994i 1 sa 0.617 17.034 2.52216 1666 0.000000e+00
TAB. 6.9  Classification de R11D2-21A par type de SN. Ce tableau présente le meilleur résultat de chaque type.
On pense que le dØcalage vers le rouge est estimØ à W> î öé§= . Toutefois, la trop faible diffØ-
rence entre les premiers rØsultats ne permet pas d’apporter de contrainte sur l’âge de la SN au moment
de l’observation spectrale. On remarque en outre que la contamination du spectre de la SN pas la galaxie
hôte est relativement faible (<15% en moyenne). La faiblesse de cette fraction contaminante ne permet
pas d’apporter une contrainte importante sur le type morphologique de la galaxie. Toutefois, on pourra
aisØment rejeter l’hypothŁse d’une galaxie de type Sc ou de type Starburst.
La comparaison des rØsidus normalisØs pour les deux meilleures solutions avec sn1999ee à -4 jours et
sn1994d à -9 jours (Fig. 6.22) permet de conclure sur un âge autour de 4 jours avant le maximum puisque
les structures spectrales sont mieux reconstruites avec le premier modŁle qu’avec le second. L’observa-
tion du spectre laisse par ailleurs penser qu’il s’agit d’un spectre prØ-maximum.
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FIG. 6.22  Comparaison des résidus normalisés des deux meilleures solutions SNIa (sn1999ee à -4 jours et
sn1994d à -9 jours) de l’ajustement du spectre de R11D2-21A.
Le tableau (Tab. 6.9) permet de rejeter les hypothŁses d’une SNIa particuliŁre sur-lumineuse ou d’une
SNIc.
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FIG. 6.23  A droite : meilleur ajustement de R11D2-21A avec sn1999ee à -4 jours. Les spectres sont volontaire-
ment décalés en flux pour rendre les résultats plus lisibles. A gauche : spectre observé soustrait de la contribution
galactique (environ 14%). Tous les spectres sont dans le référentiel terrestre.
R11D2-21A est une supernova de type Ia décalée vers le rouge de 0.622. D’après

-fit, la SN était
agée de -4 jours au moment de l’acquisition du spectre.
6.3 Les résultats d’identification de l’échantillon de spectres
On prØsente la totalitØ des rØsultats des spectres identiØs pour pouvoir s’y rØfØrer sans avoir à utiliser
la note de collaboration.
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6.4 Remarques générales sur les observations
Nom type ÁJú9û üóý
¾
ÁJþlß   ª×>ú9û
üóý
¾
 ª× Galaxie Í
¸
R4D4-7 Ic 0.176 0.167 4 3.5 Sa 13.29
R4D4-8 Ia 0.580 0.570 -1 0 Sc 1.55
R4D4-11 Ia 0.634 0.634 5 3 SB1 2.55
R4D4-14 Ia 0.285 0.285 -7 -8.6 Sb 12.28
R4D4-19 Ia 0.468 0.468 7 6.2 SB4 8.22
R6D4-9 Ia 0.94 - 0 1 Sb 2.55
R6D4-10 Ia 0.905 0.905 -7 -9.5 SB5 1.70
R7D4-7 Ia 0.60 - 0 ? Sc 2.13
R8D1-30A Ia ? 0.68 - -7 ? Sb 1.44
R8D4-28A Ia 0.591 0.591 15 ? SB4 3.02
R9D1-03A Ia 0.593 0.611 -5 ? SB1 2.27
R10D1-01B Ia 0.498 0.498 2 ? E 17.95
R10D1-04A Ia 0.695 0.687 -2 ? Sa 5.95
R10D1-05A Ia 0.331 0.330 -9 ? Bulge 24.55
R11D1-06A Ia 0.555 0.560 9 ? E 4.70
R11D1-16A Ia 0.556 0.556 -9 ? S0 12.61
R11D2-19A Ia 0.84 - -7 ? Sb 2.03
R11D2-21A Ia 0.62 - -9 ? E 2.95
TAB. 6.10  Liste des candidats observés avec le VLT-FORS1, de juin 2003 à janvier 2004 et identifiés comme
SNI.
6.4 Remarques générales sur les observations
La gure (6.24) donne la distribution du seeing mesurØ pour chacun des spectres. On constate qu’une
seule supernova a ØtØ observØe avec un seeing au delà des spØcications demandØes au VLT, c’est à dire
d’avoir un seeing de 1 au maximum pour activer le programme d’observation.
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FIG. 6.24  Distribution du seeing mesuré pour chacun des spectres de l’échantillon analysé.
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La distribution en magnitude des objets analysØs est donnØe dans la gure (Fig. 6.25). La magnitude
Distribution en magnitude
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FIG. 6.25  Distribution des magnitudes observées dans la bande i’ pour les différents candidats analysés.
moyenne des objets clairement identiØs est de 23.4 dans la bande i’.
D’aprŁs le tableau (Tab. 6.1) qui rØsume les informations concernant les observations spectromØtriques,
on constate que la galaxie hôte est extraite dans la moitiØ des cas. Par consØquent dans l’autre cas, on doit
utiliser l’ajustement avec des spectres de la base uniquement. Cependant, la mesure du dØcalage vers le
rouge à partir des raies de cette galaxie hôte est possible dans prŁs de 75% des cas.
La distribution des distances d’association entre le candidat et la galaxie hôte est donnØe dans la
gure (Fig. 6.26).
Dans la gure du bas, la distance d’association en secondes d’arc est convertie en kiloparsec. Cela signie
qu’on a pris en compte la cosmologie ( Ê\õhíB ; ¢Â
6

­V
¹ëû
¯

­ , ßNh   Ø

 ß
î
 
 
î
 ). Notons que
dans cette gure, le point à 3.54 prØsent dans la gure du haut a ØtØ ØliminØ puisque la galaxie en
question n’est pas la galaxie hôte du candidat. La procØdure qui dØtermine la distance d’association n’a
pas ØtØ en mesure de dØterminer la vØritable distance et a choisi la galaxie la plus proche de la SN, dans
le champ.
Il n’existe pas de tendance particuliŁre en ce qui concerne la distance d’association en fonction du
dØcalage vers le rouge.
6.5 Évaluation de quelques performances de ÓÐÔ -fit
6.5.1 Ajustement du décalage vers le rouge
La gure (Fig. 6.27) montre la comparaison entre le dØcalage vers le rouge mesurØ à partir des raies
de la galaxie hôte et le dØcalage vers le rouge du meilleur rØsultat issu de  -t. Cette seconde mesure
ne prend pas en compte les informations sur l’âge du spectre à partir de la courbe de lumiŁre pour la
bonne raison que trŁs peu d’entre elles sont actuellement disponibles. Sur l’ensemble des spectres ajustØs,
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Distribution de la distance d’association
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FIG. 6.26  En haut : distribution de la distance d’association entre le centre de la galaxie hôte et le centre du
candidat (en seconde d’arc). En bas : distance d’association convertie en kiloparsec en fonction du décalage vers
le rouge. Il n’existe pas de corrélation évidente entre les deux grandeurs. Le point à 3.54” a été éliminé de la figure
puisqu’il ne s’agit certainement pas de la galaxie hôte du candidat.
on obtient la distribution en dØcalage vers le rouge de la gure (Fig. 6.28). Dans cette distribution, on a
exclue la supernova de type Ic dont on sait que le dØcalage vers le rouge mesurØ par le spectre de la SN est
toujours plus faible que celui de la galaxie hôte. Ceci est du à la faible vitesse d’Øjection du matØriel dans
la photosphŁre. D’aprŁs la gure (Fig. 6.27), on pourrait penser que la prØcision sur le dØcalage vers le
rouge est extrŒmement bonne mais la prØsence de raies galactiques dans le spectre du candidat lui mŒme
ou dans le spectre de l’hôte biaise le rØsultat puisque le modŁle se xe sur ces dites raies d’Ømission. En
effet, dans 75% des cas, le dØcalage vers le rouge est xØ par ces raies d’Ømission, comme l’atteste les
rØsultats du tableau (Tab. 6.10). Dans l’hypothŁse oø on Øliminerait les raies galactiques, le biais resterait
inchangØ du fait de la prØsence du break de Balmer qui est un palier en ux abrupt autour de 4000¯.
Quoiqu’il en soit, on peut conclure que la prØsence des raies galactiques assure une trŁs bonne mesure du
dØcalage vers le rouge. Quantitativement, la prØcision sur le dØcalage vers le rouge est de l’ordre de D 3°
(soit Ł¥ª ; ¢Â
6

­ ) sur le dØcalage vers le rouge lorsqu’il est mesurØ avec la galaxie hôte sinon, d’aprŁs
la gure (Fig. 6.28), le dØcalage est de l’ordre de D33 (soit Ł¥ªª ; ¢Â
6

­ ). On choisira ces incertitudes
pour la mesure des vitesses dans le prochain chapitre.
6.5.2 Ajustement de l’âge de la supernova
Des simulations ont ØtØ menØes à partir des spectres de synthŁse de Nugent pour des rapport signal-
sur-bruit variant de 1 à 5 par pas d’une unitØ et ont montrØ que 
 -t retrouve l’âge du spectre de
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Décalage vers le rouge mesuré par les raies galactiques
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FIG. 6.27  En haut, comparaison entre le décalage vers le rouge mesuré avec les raies de la galaxie hôte et le
décalage vers le rouge ajusté par ÍlÎ -fit. La droite est la droite d’équation y=x. En bas, il s’agit de la distribution
du décalage vers le rouge de l’échantillon analysé.
synthŁse avec une prØcision de l’ordre de 2/3 jours environ en se servant de tous les autres spectres de la
base.
On cherche maintenant à comparer l’âge ajustØ par  -t qui est dØterminØ de maniŁre discrŁte de
l’âge attribuØ aux spectres de la base associØe et l’âge dØterminØ de maniŁre continue avec l’ajustement
de la courbe de lumiŁre sur les points expØrimentaux. La disposition des quelques points disponibles
par rapport à la droite d’Øquation P  N permet de conclure que 
 -t ajuste bien l’âge des spectres.
D’ailleurs, on avait vu en dØbut de chapitre que la distribution en âge de la base de spectres est relative-
ment uniforme, notamment entre -4 et + 20 jours pour les SNIa normales.
La gure (Fig. 6.30) nous permet d’Øvaluer à 2 jours environ la prØcision sur l’âge lorsqu’on l’utilise

-t et sa base de spectres associØe. C’est la prØcision qui sera utilisØe lors de la mesure des vitesses
en fonction de l’âge. Par contre, si l’âge est connu par ajustement de la courbe de lumiŁre, on prendra
directement l’incertitude sur cet ajustement.
6.5.3 Quelques remarques sur l’ajustement de la fraction de galaxie
Ainsi que nous l’avons ØtudiØ au dØbut du chapitre,  -t est en mesure d’Øvaluer la proportion
ØnergØtique de galaxie prØsente dans le spectre à Øtudier. Il peut s’agir de la galaxie hôte si elle existe ou
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FIG. 6.28  Distribution de l’écart entre le décalage mesuré par les raies galactiques et celui ajusté par ÍlÎ -fit.
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FIG. 6.29  Comparaison de âge ajusté avec l’âge obtenu sur la courbe de lumière.
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Resolution sur l’age
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FIG. 6.30  Distribution de l’écart entre l’âge ajusté par la courbe de lumière et celui ajusté par ÍlÎ -fit
d’un des modŁles de la base en guise de substitut.
Des simulations ont ØtØ effectuØes à partir de spectres de synthŁse constituØs d’une fraction variable de
galaxies pour des rapports signal-sur-bruit variant de 1 à 5 par pas de une unitØ. Cette simulation conclut
que


-t retrouve la fraction de galaxie avec une prØcision d’environ 5%.
Le tableau (Tab. 6.11) donne matiŁre à comparer les diffØrentes fractions de galaxie ajustØes, selon que
la galaxie hôte a ØtØ utilisØe (colonne b hôte) ou non (colonne b temp).
Le tableau contient tous les candidats ayant un spectre de galaxie hôte extrait. On constate que plus le
Nom type Í
¸
	
Í
¸
hôte  hôte (%)  temp (%)
R4D4-7 Ic 13.29 11.06 62.5 62.5
R4D4-8 Ia 1.55 2.57 88.0 42.0
R4D4-14 Ia 12.28 15.55 52.7 41.2
R8D4-28A Ia 3.02 5.12 62.8 64.9
R9D1-03A Ia 2.27 3.27 92.1 41.4
R10D1-04A Ia 5.95 14.37 35.1 51.7
R10D1-05A Ia 24.55 14.43 86.4 58.2
R11D1-06A Ia 4.70 4.61 82.8 76.8
TAB. 6.11  Comparaison des fractions de galaxie ajustée en utilisant la galaxie hôte et en utilisant un modèle
de galaxie.
rapport signal-sur-bruit des deux spectres est ØlevØ, plus la diffØrence entre ces deux quantitØs est faible.
Cela signie simplement que si le rapport signal-sur-bruit des deux spectres est important, typiquement
aux alentours de 14 par pas de 3¯ environ, on pourra raisonnablement se er à la valeur de la fraction
ajustØe en utilisant deux modŁles. Sinon, la valeur fournie n’est pas digne de conance.
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6.5.4 Conclusion partielle
Sur l’ensemble des 18 spectres analysØs dans cet Øchantillon, prØalablement sØlectionnØs pour avoir
ØtØ identiØs comme SNIa par l’analyse en ligne, 17 d’entre eux gardent leur statut et un seul semble
douteux (Ia ?). Il faut se rendre compte que les informations photomØtriques et/ou l’analyse visuelle
restent des points clØs pour identier les spectres, du fait de la faiblesse des rapports signal-sur-bruit. En
effet, 7 spectres ont nØcessitØ une analyse visuelle ou un recours à la courbe de lumiŁre (pour celles qui
sont disponibles) pour conclure. Parmi eux, 5 prØsentent un rapport signal-sur-bruit plus faible ou Øgal à
3.
6.6 Quelques conclusions intéressantes sur l’échantillon de spectres
6.6.1 Le taux de supernovæ de type Ia particulières à grand 
L’analyse systØmatique des spectres en utilisant l’ensemble de la base de spectres, i.e. en incluant
les spectres de SNIa particuliŁres pourrait permettre d’Øvaluer un taux de supernova particuliŁre dans
l’Øchantillon mais Øtant donnØ que l’Øtalonnage en ux des spectres n’est pas absolu il n’est pas possible
de conclure actuellement. La connaissance du ux au maximum des courbes de lumiŁre de ces candidats
est un ØlØment indispensable. NØanmoins, du point de vue de la spectroscopie seule, un seul candidat est
conrmØ sur-lumineux (sn2003ha) et les autres candidats, mŒme s’ils montrent parfois des solutions Ia
normales et Ia sur-lumineusee trŁs proches n’ont pas la qualitØ de signal sufsante pour pouvoir rØaliser
sØrieusement cette discrimination.
6.6.2 Répartition par type morphologique des galaxies hôtes
Lors de l’analyse des spectres par


-t, on a systØmatiquement rØalisØ le cas oø la galaxie hôte
n’est pas connu. On a donc utilisØ les spectres de galaxie de la base de spectres. Des simulations menØes
sur le programme d’identication ont montrØ qu’il est capable de retrouver les grandes classes morpho-
logiques, à savoir que si le rapport signal-sur-bruit est trop faible (typiquement <5), il peut diffØrencier
les galaxies de type morphologique E/S0 des galaxies de type Sa/Sb a fortiori de Sc. De mŒme, il peut
retrouver les galaxies de type morphologique Starburst. Cependant,


-t n’est pas capable d’aller plus
nement dans la classication morphologique. Pour rØaliser cette simulation, on a rØalisØ des spectres de
synthŁse avec diffØrents modŁles de galaxie et diffØrents rapport signal sur bruit. De mŒme, on a aussi
fait varier la fraction de galaxie contaminante. On a ensuite rentrØ ces spectres dans 
 -t et on a ØtØ sa
capacitØ à retrouver les paramŁtres de dØpart.
La table (Tab. 6.12) donne la distribution des types morphologiques pour l’Øchantillon de SNIa ØtudiØ
d’aprŁs les solutions du programme.
type E/S0 Sa/Sb Sc/Starburst
SNLS 28%(5) 33%(6) 39%(7)
Sullivan et al. (2003) 28%(10) 26%(9) 46%(10)
TAB. 6.12  Répartition des candidats de l’échantillon par type morphologique des hôtes et comparaison avec
les résultats de Sullivan et al. (2003). Entre parenthèses, on donne le nombre d’événements par classe d’objet.
On constate que les rØsultats avec les 18 SNIa ØtudiØes ne sont pas en dØsaccord agrant avec les
rØsultats de Sullivan et al. (2003). Dans son article, Sullivan a fait une campagne de spectroscopie sur un
sous-Øchantillon de SNIa lointaines du SCP pour estimer la morphologie des galaxies hôtes. Si l’objectif
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scientique Øtait de tester l’inuence de la morphologie des galaxies hôtes sur les rØsultats de cosmologie
(et il n’y en a pas, les diffØrents diagramme de Hubble sont Øquivalents), il a pu Øtablir la rØpartition des
SNIa en fonction du type morphologique, prØsentØe dans le tableau (Tab. 6.12).
Ainsi, le programme permet de trouver le type morphologique de la galaxie hôte avec une relati-
vement bonne prØcision. Des analyses sur une plus grande statistique de SNIa permettra sans doute de
prØciser le rØsultat.
6.7 Conclusion et perspectives
A l’aide de l’Øchantillon utilisØ, on a prouvØ que  -t s’avŁre Œtre un outil trŁs efcace pour rØa-
liser une identication rapide des spectres. Le programme montre sa limite pour des spectres dont le
rapport signal-sur-bruit est infØrieur à 3 par pas de 3¯. Mais permet encore de rejeter des solutions suite
à une analyse visuelle ou grâce aux informations fournies par la courbe de lumiŁre (contrainte sur l’âge
entrainant l’Ølimination de solutions). Avec ce logiciel, on peut atteindre une prØcision de l’ordre de deux
jours sur la dØtermination de l’âge du spectre et une prØcision de D 3 sur l’estimation du dØcalage vers
le rouge.
J’ai ainsi pu vØrier la distribution du type morphologique pour cet Øchantillon dont les rØsultats concordent
avec Sullivan et al. (2003).
La faiblesse du signal sur bruit ne permet pas de diffØrencier les Ia normales, des Ia particuliŁres.
La version actuellement disponible (version 3.0) doit pouvoir Œtre amØliorØe dans le futur, notamment en
prenant en compte le rougissement du à la galaxie hôte. D’autre part, l’extension de la base de spectres
se rØvele indispensable, notamment pour l’identication des spectres de SNe de type non Ia. L’avŁ-
nement de SNFactory dont l’objectif est d’obtenir 300 spectres de trŁs haute rØsolution, extrŒmement
proches devrait permettre de complØter la base de spectres.
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Chapitre 7
Mesure de vitesses et recherche d’Øvolution
Introduction
Dans ce chapitre, on calcule la vitesse d’Øjection du matØriau pour certaines raies prØsentes dans
le spectre an de les comparer avec les spectres locaux. Une telle comparaison permet de donner des
indications prØcieuses sur l’existence d’une Øvolution Øventuelle parmi les supernovæ de type Ia en
fonction du dØcalage vers le rouge.
Au regard des rØsultats obtenus dans le chapitre prØcØdent, la seule raie spectrale pour laquelle il est
possible de rØaliser des comparaisons est celle du calcium H&K (commune à tous les spectres locaux ou
non) dont la longueur d’onde moyenne au repos est 3945.12¯.
7.1 Le profil P-Cygni
Lors de l’explosion de la supernova, on peut considØrer que l’Øjecta est en expansion homogŁne.
Peu de temps aprŁs l’explosion, la matiŁre est encore soumise à des interactions hydrodynamiques com-
pliquØes. Mais aprŁs seulement 1 jour, les matØriaux ØjectØs sont sufsamment diluØs (à l’exception du
centre) pour que les interactions hydrodynamiques deviennent nØgligeables : ainsi, ils sont projetØs dans
l’espace, librement. Les Øjecta les plus rapides dØpassent les plus lents ce qui fait apparaître une struc-
ture dans le prol de vitesse, la vitesse R d’une couche Øtant proportionnelle à sa distance R au centre :
R¨  þ
8
oø
8
est le temps ØcoulØ depuis l’explosion. Les vitesses d’Øjection dans les supernovæ sont
typiquement de l’ordre de Dªªª ; ¢Â
6

­ .
Ce type de loi de vitesse est appelØ expansion homologue. Remarquons que pour cela, on nØglige le
rayon initial de la prØ-supernova. Mais celui-ci devient effectivement nØgligeable aprŁs quelques jours.
Dans le cas d’un prol de vitesse homologue, la surface de rØsonance pour une longueur d’onde
donnØe est un plan perpendiculaire à la ligne de visØe. Si l’axe  est sur la ligne de visØe,  diminuant vers
l’observateur et prenant son origine au centre de l’explosion, un plan de coordonnØe  a une composante
de vitesse R
Z
 &þ
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
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est la vitesse d’expansion de la photosphŁre et É
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rayon. Ce plan est alors responsable du ux à la longueur d’onde ñ¤ ñ õ Yl
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: la
longueur d’onde ñ$õ est dØcalØe par la composante de vitesse sur l’axe  .
Le ux à une longueur d’onde donnØe est calculØ en intØgrant sur tous les rayons lumineux caractØ-
ristiques d’un plan donnØ.
On se reportera à la gure (Fig. 7.1) pour une illustration d’un prol typique. La formation d’une telle
raie se schØmatise en trois parties : pour Q , le ux est dØcalØ vers le rouge par rapport au centre de la
raie ; pour oë , la matiŁre entre la photosphŁre et l’observateur entraîne une absorption du continuum.
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FIG. 7.1  Illustration d’un profil P-Cygni.
7.2 La mesure des vitesses
La mesure des vitesses s’effectue d’aprŁs la recherche du centre du prol d’une raie. Cette valeur
centrale est le rØsultat d’un ajustement du prol par une gaussienne plus un continuum. L’algorithme
utilisØ est celui de Levenberg-Marquardt dont on pourra trouver les dØtails dans Press (2002).
Dans cette section, on prØsente la mesure de la vitesse de la raie de calcium CaH&K, commune à
tous les spectres de l’Øchantillon de SNIa prØsentØs dans le chapitre prØcØdent. La gure (Fig. 7.2) donne
un exemple d’ajustement d’un prol de raie.
7.2.1 Le choix des candidats
Parmi les 18 spectres analysØs dans le chapitre prØcØdent, seuls les spectres de SNIa conrmØes
spectroscopiquement ont ØtØ retenus.
Chacun d’entre eux a ØtØ ramenØ dans le rØfØrentiel au repos avec le dØcalage vers le rouge de la galaxie
lorsqu’il y avait lieu ou le dØcalage vers le rouge issu de l’ajustement par  -t sinon. La mesure du
prol de vitesse du calcium CaH&K a ØtØ rØalisØe sur les spectres dont la contribution galactique a ØtØ
soustraite.
7.2.2 Les résultats des mesures
Le tableau (Tab. 7.1) prØsente les rØsultats des mesures pour le sous Øchantillon de spectres. La me-
sure a ØtØ effectuØe avec un logiciel1 utilisant une interface graphique. Le prol est ajustØ à partir de la
sØlection de deux points de part et d’autre du prol.
Certaines difcultØs ont ØtØ rencontrØes lors de l’ajustement de raies polluØes par la prØsence d’autres
ØlØments comme l’illustre la gure (Fig. 7.3).
Il existe diffØrentes interprØtations pour tenter d’expliquer l’origine de cette composante dans le prol du
1développé par G. Garavini
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FIG. 7.2  Exemple d’ajustement du profil de la raie de silicium, SiII dans le spectre sn1999ee pris au maximum
de luminosité. C’est la comparaison de la longueur d’onde au minimum avec la longueur d’onde réelle de la raie
qui permet de calculer la vitesse d’expansion de l’élément dans la photosphère.
SN z âge ± ² "%³ó´¶µW" vitesse ( {V³ w Ï
%
)
R4D4-11 0.634 +4.3 3739.59 15629
R4D4-14 0.285 -8.3 3707.93 18036
R4D4-19 0.468 +6.1 3790.09 11789
R6D4-9 0.94 +1.0 3766.33 13596
R7D4-7 0.60 (0) 3765.14 13686
R9D1-03A 0.611 (+5) 3758.11 14221
R10D1-04A 0.687 (-2) 3782.34 12378
R10D1-05A 0.330 (-9) 3682.67 20002
R11D1-16A 0.556 (-9) 3769.44 13360
R11D1-21A 0.62 (-4) 3710.56 17836
R11D2-19A 0.84 (-4) 3715.00 17499
TAB. 7.1  Mesure des vitesses de la raie Ca H&K dans les spectres de SNIa du SNLS. Les jours indiqués entre
parenthèses sont ceux obtenus avec ÍlÎ -fit et non avec la photométrie.
CaH&K. En effet, certains pensent que cette composante est due à la prØsence de silicium SiII (3858¯ ou
3807¯) et est reproduite dans les simulations NLTE (Non-Local Thermodynamic Equilibrium) comme
l’a montrØ Nugent et al. (1997) par exemple. En revanche, le code d’analyse SINOW a besoin d’une
composante de calcium H&K à grande vitesse (CaII HV) pour reproduire cette caractØristique spectrale
(Hatano et al. 1999). Jusqu’à prØsent, aucune des deux hypothŁses ne prend le pas sur l’autre.
Pour rØsoudre le problŁme, on a ØliminØ la partie inopportune avant d’ajuster le prol.
Un mot sur les incertitudes de mesure
Pour les spectres dont le dØcalage vers le rouge a ØtØ dØterminØ à l’aide des raies galactiques, on a
pris une erreur de Ł¥ª ; ¢Â
6

­ sinon, on a pris une erreur dix fois plus importante, soit Ł¥ªª ; ¢Â
6

­ .
Concernant les erreurs sur l’âge du spectre, s’il a ØtØ datØ avec la courbe de lumiŁre, alors la prØcision est
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FIG. 7.3  Exemple de raie de calcium H&K polluée par un autre élément. La flèche pointe sur l’élément qui n’est
pas du calcium et qui fausse le résultat.
de l’ordre d’un quart de jour (rØsultat donnØ par l’ajustement des courbes de lumiŁre), sinon, on a pris
l’erreur donnØe par le rØsultat du chapitre prØcØdent, c’est à dire deux jours.
7.3 Comparaison avec des spectres proches
Ces mesures ont ØtØ reportØes dans la gure (Fig. 7.4) prØsentant la vitesse d’expansion du calcium
Ca H&K en fonction de l’âge du spectre. La comparaison avec les vitesses de cet ØlØment, calculØes sur
des spectres proches montre qu’il n’existe pas de diffØrence notable entre les deux Øchantillons.
Pour les spectres locaux dont les mesures proviennent de Garavini (2004b), elles sont donnØes sans
incertitude.
Le cas particulier sn2003hb, SNIa sur-lumineuse
Comme nous l’avons ØtudiØ auparavant, sn2003hb (R4D4-14) est une supernova de type Ia sur-
lumineuse dont les caractØristiques spectrales s’apparentent à la fois à celles d’une SNIa normale (type
sn1981b par exemple) et celles d’une SNIa sur-lumineuse. Cette supernova appartient à une classe hy-
bride, les SNIa de type sn1999aa du nom de la premiŁre SNIa ayant de telles caractØristiques. Garavini
(2004a) a rØalisØ les mesures de vitesse sur le prol de la raie CaH&K de sn1999aa pour diffØrentes
phases du spectre et aucune diffØrence signicative n’a ØtØ dØtectØe par rapport aux vitesses mesurØes
sur les spectres de SNIa normales. Pour le spectre de sn2003hb, nous trouvons un rØsultat comparable à
celui de sn1999aa puisqu’il n’y a pas de diffØrence de vitesse non plus.
7.4 Conclusion
On constate dØjà que la vitesse du CaH&K pour les supernovæ normales, avant le maximum de
luminositØ, prØsente une cassure franche pour passer de îªî ªª ; ¢Â
6

­ à  ªª
;
¢Â
6

­ . Ensuite, aprŁs
le maximum, la vitesse dØcroît d’environ ªª ; ¢Â
6

­ en 50 jours. Dans la gure (Fig. 7.4), la ligne
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FIG. 7.4  Vitesses d’expansion du CaH&K de quelques supernovæ de type Ia à grand décalage vers le rouge
(symboles pleins) comparées à celles estimées avec des SNIa locales (symboles ouverts).
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pointillØe et la ligne continue montrent la tendance de la vitesse pour deux supernovæ de type Ia sous-
lumineuses.
On constate par ailleurs que les spectres à grand dØcalage vers le rouge sont tous normaux. Selon les
articles de Li et al. (2001a) et Li et al. (2001b), si le taux de supernovæ sous-lumineuses est de l’ordre de
16% pour les spectres locaux, les simulations MontØ Carlo rØalisØes ont montrØ qu’il tombait à moins de
2% à grand dØcalage vers le rouge (typiquement celui auquel on observe nos spectres). Dans cet article,
plusieurs facteurs tel que le biais de Malmquist, le temps de dØclenchement (ce n’est plus le cas pour le
SNLS avec un suivi de l’ordre de 3 jours) et l’extinction sont à l’origine de la sous-estimation du taux de
SNIa sous-lumineuses.
Donc avec les mesures effectuØes sur la raie de calcium CaH&K, aucune Øvolution des spectres en
fonction du dØcalage vers le rouge n’est mise en Øvidence. Cela signie que le modŁle de cosmologie
mettant en Øvidence l’expansion accØlØrØe de l’univers n’est pas remis en cause. Mais surtout, l’hypo-
thŁse de standarditØ des SNIa reste valable. D’un point de vue photomØtrique, Knop et al. (2003), à
l’aide de 11 candidats suivis photomØtriquement avec le tØlescope spatial Hubble, avait montrØ que les
SNIa à grand dØcalage vers le rouge prØsentaient les mŒmes courbes de lumiŁre que les SNIa locales.
Ici, on apporte une preuve supplØmentaire avec la spectroscopie. Ce rØsultat, est en accord avec Garavini
(2004b) qui a rØalisØ la mŒme dØmarche avec les spectres à grand dØcalage vers le rouge du Supernova
Cosmology Project avec le VLT-FORS1.
Finalement, du point de vue de l’identication seule, la mesure des vitesses pourrait, au vue du
schØma (Fig. 7.4), Œtre un indicateur supplØmentaire pour sØparer les SNIa normales des SNIa parti-
culiŁres. En effet, ces derniŁres prØsentent des valeurs extrØmales des vitesses.
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Conclusion
Depuis bientôt une dØcennie, les supernovæ de type Ia sont utilisØes pour leur caractŁre standard
du fait de l’uniformitØ de leur processus explosif. AssurØ de cette caractØristique, des Øquipes internatio-
nales, telles que le SCP et le SNLS cherchent aujourd’hui à regarder plus loin encore, soit pour conrmer
l’accØlØration de l’expansion de l’univers, d’une part, soit pour afner la prØcision des mesures en aug-
mentant le nombre d’objets observØs, d’autre part.
Au travers des diffØrentes campagnes de recherche 2001 à 2003, dans l’une ou l’autre des deux Øquipes,
cette thŁse s’est concentrØe sur l’analyse complŁte des supernovæ du point de vue de la spectroscopie.
L’une des premiŁres Øtapes a ØtØ la rØduction de spectres de SNIa parmi les plus lointaines jamais obser-
vØes (  î | >¥1 ), obtenues avec le spectrographe à Øchelettes ESI, montØ sur le tØlescope Keck (de
la classe des 10 mŁtres), avec le Supernova Cosmology Project.
La mise en oeuvre de l’expØrience SNLS en mars 2003 dont l’objectif est d’observer plusieurs cen-
taines de supernovæ de type Ia lointaines ( Ł ê  ê  ) en 5 ans conduit actuellement à l’acquisition
d’une dizaine de nouveaux spectres à chaque lunaison. Ce travail de thŁse a conduit à l’Ømergence d’un
logiciel ( 
 -t) qui permet une identication quasi automatique des spectres en temps rØel, en fournis-
sant simultanØment le type du candidat, son dØcalage vers le rouge et dans la plupart des cas son âge.

-t peut aussi estimer la fraction de galaxie hôte prØsente dans le spectre à Øtudier. Si ce programme
est avant tout spØcialisØ à l’identication des spectres de supernovæ, il est aussi possible d’identier
d’autres objets variables, tels que des noyaux actifs de galaxie (AGN) ou des quasars.
Avec l’assurance de la robustesse de


-t, testØe avec un Øchantillon de spectres provenant du
VLT, on a ØvaluØ la rØpartition des supernovæ de type Ia en fonction de la morphologie des galaxies
hôtes et un rØsultat similaire à celui de Sullivan et al. (2003) a ØtØ obtenu.
Ensuite, avec les spectres conrmØs comme Øtant ceux de SNIa, avec la spectroscopie (c’est à dire
sans l’aide des informations photomØtriques pour lever les dØgØnØrescences des solutions), on a ØvaluØ
la vitesse d’expansion de la raie de calcium CaH&K autour de 4000¯, prØsente dans tous les spectres à
grand et petit dØcalage vers le rouge. La comparaison de ces vitesses de notre lot à grand dØcalage vers le
rouge avec un lot de supernovæ de type Ia locales a permis de montrer qu’aucune évolution n’est mise
en Øvidence. De fait, l’hypothŁse de standarditØ fondamentale pour effectuer les mesures de cosmologie
n’est pas remise en cause.
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Annexe A
Les spectres ESI du SCP
A.1 Généralités
Dans cette section, on prØsente plus en dØtail les spectres des candidats prØsentØs dans la section
prØcØdente. Pour la campagne du printemps 2001, ces observations ont eu lieu entre le 22 et le 25 avril
2001 et pour la campagne du printemps 2002, entre le 12 et le 14 avril 2002. On a utilisØ le spectrographe
ESI en mode échelle pour obtenir une meilleure rØsolution spectrale.
A.2 La réduction des spectres
La rØduction des spectres a ØtØ rØalisØe avec le logiciel IRAF (dont on peut trouver les principales
commandes dans l’annexe C) selon la schØma usuel dØcrit dans le chapitre de rØduction de donnØes
spectrales. On ne possŁde pas de spectre d’erreur pour ces objets et donc l’identication sera faite avec
une variance plate de valeur 1. La rØsolution spectrale donne un pas de 0.15¯, rendant le spectre natu-
rellement illisible donc tous les pas des spectres sont resommØs à 10¯. Il est à noter qu’aucun spectre
de galaxie hôte n’a ØtØ extrait. En effet la position de la fente a ØtØ choisie de telle sorte à minimiser la
contamination de tout signal extØrieur du fait de la faible magnitude des candidats.
A.3 L’identification des spectres
Les identications rØalisØes avec 
 -t n’utilisent que les spectres de la base de spectres asso-
ciØe. Le tableau (Tab. A.1) prØsente un rØsumØ des rØsultats d’identication des spectres. Puisqu’aucune
courbe de lumiŁre n’a encore ØtØ faite, il est impossible de vØrier la validitØ des âges des spectres obtenus
avec le programme d’identication de spectre. Ensuite, les gures montrant les spectres des candidats
pour lesquels il a ØtØ effectivement possible d’extraire un spectre, sont donnØes. Pour certains d’entre
eux,


-t donne une contribution de la galaxie hôte trŁs proche de 100%, ce qui conduit à un spectre
extrait complŁtement plat. C’est la cas de sn2001gk (Fig. A.1), de sn2001gx (Fig. A.7) notamment.
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IAUC/SCP nom ±#"%$'& (s) ¨ PA © Type Z SN Âge ª z détermination
sn2001gk 3600 -45 ? 0.661 - H&K et ­¯® dans le spectre
sn2001gm 1200 -45 Ia 0.47 +7 sn1996x raies du spectre du candidat
sn2001gn 7900 -45 Ia 1.10 -7 sn1990n raies du spectre du candidat
sn2001gp 10800 +45 ? 1.067 ? - raies du spectre du candidat
sn2001gq 5400 +50 Ia 0.671 - - H&K et ­¯® dans le spectre
sn2001gt 3600 -30 Ia 0.56 -7 sn1990n raies du spectre du candidat
sn2001gv 3000 0 Ia 0.601 - [OII] et [OIII] dans le spectre
sn2001gw 480 +70 Ia 0.363 +2 sn1994d [OII] dans le spectre
sn2001gx 3600 -45 ? 0.579 - Ca H&K dans le spectre
sn2001gz 27200 -10 ? - - -
sn2001ha 2700 -10 Ia 0.58 max sn1981b raies du spectre du candidat
sn2001hb 7200 -60 Ia - - -
sn2001hd 3000 +64 Ia 0.51 +5 sn1992a ­¯° et NaD dans le spectre
sn2001he 7200 +70 Ia 0.59 -7 sn1990n raies du spectre du candidat
S01-021 3600 -30 - - - - -
S01-058 10800 +30 - - - - -
sn2002fl 1800 +40 Ia 0.25 +9 sn1992a raies du spectre du candidat
C02-008 600 +45 ? 0.31 -3 - raies du spectre du candidat
S02-016 3600 0 ? - - - -
S02-027 3600 -68 ? - - - -
S02-032 4680 -30 ? - - - -
S02-035 3600 -30 ? - - - -
S02-049 3979 -8 ? - - - -
¨
±#"%$'& : Temps d’exposition total investi par objet.
© PA (Position angle) : Angle de la fente relative à l’angle parallactique.
ª Âge : Date du spectre, relativement au maximum de luminosité de l’objet déterminé dans le filtre B au
repos.
TAB. A.1  Résultats d’identification des spectres des campagnes de printemps 2002 et 2003 avec
Keck-ESI.
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FIG. A.1  En noir, spectre de sn2001gk dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référentiel.
En rouge, meilleur modèle ajusté : sn1992a à +5 jours, est le meilleur spectre ajusté. Son décalage vers le rouge
est de 0.49.
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FIG. A.2  En noir, spectre de sn2001gm dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référen-
tiel. En rouge, meilleur spectre ajusté : sn1996x à +7 jours décalé vers le rouge de 0.47.
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FIG. A.3  En noir, spectre de sn2001gn dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référentiel.
En rouge, meilleur spectre ajusté : sn1990n à -7 jours décalé vers le rouge de 1.12.
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FIG. A.4  En noir, spectre de sn2001gt dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référentiel.
En rouge, meilleur spectre ajusté : sn1990n à -7 jours, décalé vers le rouge de 0.56.
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FIG. A.5  En noir, spectre de sn2001gv dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référentiel.
En rouge, meilleur modèle ajusté : sn1992a à +5 décalé vers le rouge de 0.601.
Longueur d’onde observee (angstroems)
5000 6000 7000 8000 9000
Fl
ux
 (U
nit
es
 ar
bit
ra
ire
s)
0
0.5
1
1.5
2
2.5
sn2001gw
Meilleur modele (sn1994d a +2 jours)
FIG. A.6  En noir, spectre de sn2001gw dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référen-
tiel. En rouge, meilleur modèle ajusté : sn1994d à +2 jours, décalé vers le rouge de 0.363.
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FIG. A.7  En noir, spectre de sn2001gx dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référentiel.
En rouge, meilleur modèle ajusté : sn1990n à -7 jours, décalé vers le rouge de 0.579.
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FIG. A.8  En noir, spectre de sn2001ha dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référentiel.
En rouge, meilleur modèle ajusté : sn1981b au maximum, décalé vers le rouge de 0.58.
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FIG. A.9  En noir, spectre de sn2001hd dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référentiel.
En rouge, meilleur modèle ajusté : sn1992a à +5 jours décalé vers le rouge de 0.510.
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FIG. A.10  En noir, spectre de sn2001he dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référen-
tiel. En rouge, meilleur modèle ajusté : sn1992a à +5 jours, décalé vers le rouge est de 0.49
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FIG. A.11  En noir, spectre de sn2002fl dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référentiel.
En rouge, meilleur modèle ajusté : sn1992a à +9 jours décalé vers le rouge de 0.25
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FIG. A.12  En noir, spectre de C02-008 dont on a soustrait la contribution de la galaxie hôte, dans son référen-
tiel. En rouge, meilleur modèle ajusté : sn1999ee à -9 jours décalé vers le rouge de 0.30.
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Annexe B
Les spectres ESI à haute rØsolution
B.1 Généralités
Dans cette section, on prØsente quelques dØtails de l’identication de spectres à haute rØsolution
obtenus lors de la campagne d’observation de l’automne 2001. Ces spectres, dØcouvert avec la camØra
CFHT12k du CFHT, ont ØtØ obtenus avec le spectrographe ESI de Keck.
B.2 La réduction des spectres
La rØduction des spectres a ØtØ rØalisØe avec le logiciel IRAF (dont on peut trouver les principales
commandes dans l’annexe C) selon le schØma usuel dØcrit dans le chapitre de rØduction de donnØes
spectrales. On ne possŁde pas de spectre d’erreur pour ces objets et donc l’identication sera faite avec
une variance plate de valeur 1. La rØsolution spectrale donne un pas de 0.15¯, rendant le spectre natu-
rellement illisible donc tous les pas des spectres sont resommØes à 10¯. Il est à noter qu’aucun spectre
de galaxie hôte n’a ØtØ extrait. En effet la position de la fente a ØtØ choisie de telle sorte à minimiser la
contamination de tout signal extØrieur du fait de la faible magnitude des candidats.
B.3 L’identification des spectres
Dans cette partie, on prØsente les spectres qui ont pu Œtre rØduits ainsi que les rØsultats de leur identi-
cation. Les rØsultats dØtaillØs n’y gurent pas car les spectres d’erreur n’ayant pas ØtØ extraits, l’utilisation
de

-t s’est faite avec une variance plate (soit donc sans erreur).
B.3.1 sn2001kg - Shalimar
Ce candidat a ØtØ spectrØ pendant 6000s le 20 octobre 2001 et 6000s Øgalement le 23 octobre 2001.
Le spectre brut est donnØ dans la gure (Fig. B.1).
Le dØcalage vers le rouge a pu Œtre Øtabli à l’aide des raies d’Ømission de la galaxie hôte : W> î Łkö
§ª= .
B.3.2 sn2001kh - Déjavu
Ce candidat a ØtØ spectrØ pendant 6000s le 20 octobre 2001. Le spectre brut est donnØ dans la gure
(Fig. B.2).
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FIG. B.1  A gauche : spectre de sn2001kg observé au Keck avec ESI. A droite : spectre de sn2001kg après
ajustement du modèle et soustration de la contribution galactique auquel on a superposé le meilleur modèle donné
par ÍlÎ -fit. Les spectres sont dans le référentiel terrestre.
Le dØcalage vers le rouge a pu Œtre Øtabli à l’aide des raies d’Ømission de la galaxie hôte : W> î Łkö
§ª= .
Longueur d’onde observée (angstroems)
5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500 9000
)
-
1
.
A
-
1
.
s
-
2
Fl
ux
 (e
rg
.cm
0
0.1
0.2
0.3
0.4
0.5
0.6
-18
x10 sn2001kh
Longueur d’onde observée (angstroems)
4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500 9000
Fl
ux
 (U
nit
es
 ar
bit
ra
ire
s)
0
0.01
0.02
0.03
0.04
0.05
0.06
sn2001kh
Meilleur modele ajuste (sn1992a +9)
FIG. B.2  A gauche : spectre de sn2001kh observé au Keck avec ESI. A droite : spectre de sn2001kh après
ajustement du modèle et soustration de la contribution galactique auquel on a superposé le meilleur modèle donné
par ÍlÎ -fit. Les spectres sont dans le référentiel terrestre.
B.3.3 sn2001kf - Lily
Ce candidat a ØtØ spectrØ pendant 6000s le 20 octobre 2001 et à nouveau 6000s le 14 novembre. Le
spectre brut est donnØ dans la gure (Fig. B.3).
Le dØcalage vers le rouge a pu Œtre Øtabli par ajustement avec 
 -t : A § . La courbe de lumiŁre
de cet objet n’a pas encore pu Œtre rØalisØe en l’absence de rØfØrence profonden ce qui rend difcile la
dØtermination de l’âge du spectre. On constate sur la gure (Fig. B.3) que le rØsultat n’est pas vraiment
satisfaisant en terme de qualitØ d’ajustement. La raison vient du manque de spectre de supernova de type
IIP dans la base de spectres.
156
B.3 L’identification des spectres
Longueur d’onde observée (angstroems)
5000 6000 7000 8000 9000
)
-
1
.
A
-
1
.
s
-
2
Fl
ux
 (e
rg
.cm
0.1
0.2
0.3
0.4
0.5
0.6
-18
x10 sn2001kf
Longueur d’onde observée (angstroems)
4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500 9000
Fl
ux
 (U
nit
es
 ar
bit
ra
ire
s)
0
0.01
0.02
0.03
0.04
sn2001kf
Meilleur modele ajuste (sn1999em +14 jours)
FIG. B.3  A gauche : spectre de sn2001kf observé au Keck avec ESI. A droite : spectre de sn2001kf après
ajustement du modèle et soustration de la contribution galactique auquel on a superposé le meilleur modèle donné
par ÍlÎ -fit. Les spectres sont dans le référentiel terrestre.
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Annexe C
Les commandes essentielles pour rØduire
avec Iraf et Midas
Cette partie prØsente rapidement les commandes utilisØes pour la rØduction spectrale soit avec IRAF,
soit avec MIDAS. La syntaxe des commandes se trouve dans les manuels d’utilisateur, notamment Mas-
sey et al. (1992).
Si vous utilisez IRAF en mode longue fente, il faut vous mettre dans le paquetage
noao/imred/twodspec/longslit. Pour le mode echelle, aller dans noao/imred/echelle.
Pour le mode longue fente de MIDAS, il faut ouvrir le contexte correspondant : SET/CONTEXT LONG.
Le premier tableau prØsente les commandes pour la rØduction longue fente avec IRAF et MIDAS. Le
deuxiŁme tableau explicite la marche à suivre pour rØduire des donnØes echelle avec IRAF.
IRAF MIDAS Description
LIST CREATE/ICAT CrØation de liste d’images
ZEROCOMBINE COMBINE/LONG Combinaison des poses de biais
FLATCOMBINE COMBINE/LONG Combinaison des poses at
RESPONSE NORMALIZE/FLAT Ajustement de la fonction au prol de at
CCDPROC COMPUTE/PIXEL Soustraction du biais et division par le at normalisØ
APALL EXTRACT/LONG Extraction du spectre et calcul du spectre de variance
IDENTIFY CALIBRATE/LONG Identication des raies de la lampe à Ømission discrŁte
REIDENTIFY CALIBRATE/TWICE Re-identication des lignes
REFSPECTRA Relie la relation de dispersion et les spectres à calibrer
DISPCOR APPLY/DISPERSION Applique la relation de dispersion sur les spectres
STANDARD RESPONSE/LONG Calcule la sensibilitØ du dØtecteur avec l’Øtoile standard
SENSFUNC Ajustement par une fonction d’efcacitØ et application de
la fonction d’extinction
EXTINCTION/LONG Correction par la fonction d’extinction
CALIBRATE CALIBRATE/LONG Calibration en ux des spectres science
TAB. C.1  Tableau de résumé des commandes de réduction spectrale pour le type longue fente, avec IRAF et
MIDAS.
Pour automatiser la rØduction spectrale des donnØes échelle, des scripts ont ØtØ implØmentØs en IRAF.
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IRAF Description
LIST CrØation de liste d’images
ZEROCOMBINE Combinaison des poses de biais
FLATCOMBINE Combinaison des poses at
ESIBIAS Soustraction de l’offset
RESPONSE Ajustement de la fonction au prol de at
CCDPROC Soustraction du biais et division par le at normalisØ
APALL Extraction du spectre et calcul du spectre de variance
ECIDENTIFY Identication des raies de la lampe à Ømission discrŁte pour
chaque ordre
ECREIDENTIFY Re-identication des lignes à intervalle rØgulier
REFSPECTRA Relie la relation de dispersion et les spectres à calibrer
DISPCOR Applique la relation de dispersion sur les spectres
CONTINUUM Ajustement du continuum pour chaque ordre
SCOMBINE Recombinaison des ordres pour donner un spectre en une
piŁce
STANDARD Calcule la sensibilitØ du dØtecteur avec l’Øtoile standard
SENSFUNC Ajustement par une fonction d’efcacitØ et application de
la fonction d’extinction
Correction par la fonction d’extinction
CALIBRATE Calibration en ux des spectres science
TAB. C.2  Tableau de résumé des commandes de réduction spectrale pour le type échelle, avec IRAF.
Références
Massey P., Valdez F. & Barnes J. (1992), A User’s Guige to Reducing Slit Spectra with IRAF, NOAO.
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Annexe D
Resommation, lissage & Co.
Introduction
Il n’est pas rare que lorsque le spectre est rØduit, il soit nØcessaire de resommer les pas ou d’effectuer
un lissage an de le rendre plus lisible visuellement. Dans cette petite annexe, on se propose de faire un
point rapide sur les mØthodes employØes pour effectuer chacune de ses tâches.
D.1 Resommation
Lorsqu’on fait une resommation (un rebinning), on fait l’hypothŁse que le signal est poissonnien.
On dØnit la relation d’Øtalonnage en longueur d’onde en utilisant une longueur d’onde de dØpart ñ
+
, un
pas ~¥ñ et un nombre de pas :
ñ
â
íñ3õ
=
ß
Ò
ì


ßF~ ñ
Oø ñ â est la longueur d’onde du i-Łme pixel.
Deux cas apparaissent selon qu’on possŁde ou pas le spectre d’erreur :
 Si on ne possŁde pas le spectre d’erreur, on va sommer le signal entre les bornes. Si on resomme
N fois le spectre, on aura la formule suivante pour chaque pas ñ
*
:
3
*


Ñ
å
O
â
)
­
Tß
Ò
 (D.1)
 Par contre, si on a le spectre d’erreur, c’est le signal pondØrØ qu’on va resommer. En effet, plus
l’erreur d’un pas va Œtre grande, moins la contribution de celui-ci doit Œtre grande. En effet, si on
appelle  â le poids associØ au pas contenant le ux T â , la resommation de N pas va donner :
3
*

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¸ß
Ò
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Oø  â *þ â , avec  â , l’erreur associØe au i-Łme pas. Et í i å  â .
Il est aussi nØcessaire de resommer le spectre d’erreur et donc l’erreur de chaque nouveau pas sera
telle que :


*


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
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â
(D.3)
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Mais dans la majoritØ des cas, on ne veut pas faire une resommation avec un nombre entier de fois le
pas original, mais avec une resommation quelconque avec des bornes en longueur d’onde qui ne sont pas
des ñ â . La solution consiste donc à intØgrer le signal entre les nouvelles bornes et interpoler le signal de
ces bornes à partir de l’ancienne relation d’Øtalonnage. Il ne faut pas oublier à la n de multiplier chaque
pas par le rapport de l’ancienne taille de pas avec la nouvelle an de conserver les unitØs.
D.2 Lissage
Il ne s’agit pas d’une partie formelle sur la thØorie du signal, mais seulement de quelques remarques
sur les diffØrents lissages utilisØs. Parmi les diffØrents ltres couramment appliquØs sur les spectres, il
y a le ltre rectangulaire (Boxcar), le ltre de Savitsky-Golay et le ltre gaussien pondØrØ par la variance.
 Boxcar : pour chaque pas de longueur d’onde, cet algorithme fait le moyenne du ux des ý pas de
part et d’autre du pas central et nalement fait la moyenne des trois valeurs, les deux moyennes et
la valeur du ux central. AppliquØ au cas des supernovæ, le ltre rectangulaire a des effets dØsas-
treux à grandes longueurs d’onde puisqu’il a tendance à augmenter le niveau de bruit du fait des
variations rapides du signal dans le spectre.
 L’algorithme de Savitsky-Golay (SG) est un ltre passe bas qui rØalise une moyenne sur une fe-
nŒtre glissante : dans le cas d’un spectre ayant un ux T â par pas Ò , le ltre SG remplace le ux du
pas Ò par une combinaison linØaire d’un nombre donnØ de pas autour :
®¥â

å
O
ã
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å
Æ
¯
ã
ßT
â

ã
oø ý
L
et ý o sont le nombre de pas utilisØs à gauche et à droite respectivement du point Ò .
¯
ã
*þßmý

=
ý
o
=


.
On pourra trouver des informations pour implØmenter cet algorithme dans Press (2002).
 Filtre gaussien pondØrØ : intrinsŁquement, les spectres de supernovæ ont des structures spectrales
trŁs larges du fait de la grande largeur angulaire de la photosphŁre. Pour de tels spectres, le ltre op-
timal semble Œtre un ltre gaussien de mŒme largeur que les caractØristiques spectrales. Et comme
le rapport signal sur bruit n’est pas uniforme du fait de la prØsence plus importante de ciel qui
augmente le bruit, le ltre le plus appropriØ est le ltre gaussien pondØrØ. On pourra trouver des
informations pour implØmenter cet algorithme dans Press (2002).
Références
Press W.H., Numerical recipes in C++ : the art of scientific computing (2002).
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Résumé
Cette thèse a permis de comparer les caractéristiques spectrales des supernovæ de type Ia en fonction du
décalage vers le rouge ("évolution").
Dans le cadre des collaborations Supernova Cosmology Project (SCP) et SuperNova Legacy Survey (SNLS),
dont l’objectif scientifique commun est l’étude de l’énergie noire à l’aide de supernovæ de type Ia à grand dé-
calage vers le rouge, une part importante du travail de thèse est consacrée à la réduction des données spectrales,
étape nécessaire pour obtenir le spectre physiquement exploitable à partir de données observées. La réduction de
l’ensemble des spectres SCP issus du spectrographe à échellettes Keck-ESI a permis d’obtenir des supernovæ de
type Ia parmi les plus lointaines jamais observées. Dans l’expérience SNLS, l’identification spectroscopique est
essentiellement réalisée avec le spectrographe longue fente FORS1 monté au foyer du VLT UT1. Pour le SNLS, il
s’agit de réduire et d’identifier une dizaine de spectres par lunaison pendant 5 ans.
Dans le cadre de cette thèse, un logiciel d’identification en temps réel de SNIa a été developpé, il permet
d’établir le type, le décalage vers le rouge et l’âge du candidat quasi automatiquement. Il évalue aussi la contami-
nation de la galaxie hôte (dont on peut aussi estimer la morphologie) dans le spectre. Le logiciel a été testé sur un
échantillon de spectres analysés en détail.
Par ailleurs, pour certains d’entre eux, on a mesuré la vitesse du CaH&K (3945.12Å) dans la photosphère puis
on a comparé les résultats avec les mêmes mesures réalisées sur un lot de spectres proches. Ce résultat a permis de
confirmer l’hypothèse de standardité des SNIa à grand décalage vers le rouge. C’est une hypothèse fondamentale
pour mesurer les paramètres cosmologiques avec les supernovæ de type Ia.
Mots-clefs : supernovæ : général — évolution — spectres — CaH&K — méthodes : statistique — cosmologie :
énergie noire — spectrographe : FORS — ESI
Abstract
This thesis allowed to compare the spectral features of type Ia supernovae in function of the redshift (“evolu-
tion”).
Within the collaboration of the Supernova Cosmology Project (SCP) and the SuperNova Legacy Survey
(SNLS), which both aim at discovering highly redshifted type Ia supernovae, a large fraction of this thesis is
devoted to the spectral data reduction. One used to work on the reduction of the whole set of data from the échel-
lettes spectrograph ESI mounted on the focus of the 10 meters class telescope Keck obtained by the SCP. Hence,
we got some type Ia supernovae among the farthest ever observed. I also worked on the reduction of the spectral
data from the SNLS experiment, mainly obtained with the long-slit spectrograph FORS1 mounted on VLT. SNLS
has to reduce and identify about ten spectra per moon phase during 5 years. In the framework of this thesis, a soft-
ware has been developed. It is able to estimate simultaneously the type, the redshift and the phase of the candidate.
It’s also possible to fit the fraction (and the morphological type) of host galaxy contaminating the studied spectrum.
The software has been tested in very details on a sample of candidates from the SNLS.
Using these spectra, one finally measured the velocity of the calcium CaH&K (
»
3945.12Å) into the supernova
photosphere and compared the results with the same measurements done on a sample of local type Ia supernovae.
The comparison confirmed the homogeneity of the high redshifted type Ia supernovae. It’s fundamental to measure
cosmological parameters with type Ia supernovae.
Keywords : supernovæ : general — evolution — spectra — CaH&K — method : statistical — cosmology :
dark energy — spectrograph : FORS — ESI
